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1Introduction
Depuis Juillet 2004, date de son
Fig. 1: Cycle du me´thane sur Titan
insertion orbitale dans le syste`me de
Saturne, l’orbiteur Cassini collecte
des donne´es essentielles sur la struc-
ture et l’environnement de Saturne
et de ses satellites. Le 14 janvier 2005,
la sonde Huygens plongeait dans l’at-
mosphe`re de Titan pour se poser a`
sa surface. Les nombreuses donne´es
collecte´es a` l’occasion de cette cam-
pagne d’observation permettent de´ja`
d’ame´liorer notablement nos connais-
sances sur l’origine de la matie`re or-
ganique et des me´canismes respon-
sables de son e´volution depuis la for-
mation du Syste`me solaire. Malgre´
l’absence d’eau liquide permanente
a` sa surface, des conditions favorables
a` l’e´volution d’une chimie pre´biotique
rudimentaire vers des syste`mes or-
ganiques plus complexes sont en ef-
fet pre´sentes sur Titan. Son atmosphe`re dense et le´ge`rement re´ductrice, compose´e principalement
d’azote mole´culaire N2 et d’une importante fraction de me´thane CH4, soumise a` de nombreuses
sources d’e´nergie (UV, VUV, rayons X, rayons cosmiques galactiques, e´lectrons magne´tosphe´-
riques et interplane´taires) fait de Titan un ve´ritable re´acteur organique a` l’e´chelle plane´taire.
Principal pre´curseur de cette photochimie organique avance´e, le me´thane pourrait de plus y pre´-
senter un cycle troposphe´rique dont la complexite´ n’est pas sans e´voquer celui de l’hydrosphe`re
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terrestre et son impact sur le climat et la chimie de notre plane`te. L’abondance actuelle du me´-
thane dans l’atmosphe`re de Titan, malgre´ sa de´composition photochimique irre´versible et totale
en compose´s plus lourds en quelques millions d’anne´es, implique certainement l’existence d’une
source a` la surface ou dans les couches plus profondes du satellite. Plusieurs hypothe`ses ont e´te´
formule´es pour cette source : pre´sence de mers ou de lacs de me´thane-e´thane liquide a` la surface,
pre´sence de quantite´s importantes de clathrates (notamment des hydrates de me´thane) dans la
structure interne, pre´sence hypothe´tique de bacte´ries me´thanoge`nes dans l’environnement plus
cle´ment des couches plus profondes, existence d’un cryovolcanisme actif transportant le me´thane
jusque dans l’atmosphe`re, etc.
Malgre´ ces re´centes observations, notre connaissance de Titan reste tout de meˆme fortement
base´e sur des repre´sentations the´oriques. La mode´lisation photochimique reste de ce fait un outil
essentiel pour la compre´hension des me´canismes se de´roulant dans son atmosphe`re, voire meˆme a`
sa surface. Cependant, cet outil reste fortement lie´ aux expe´riences en laboratoire et aux donne´es
observationnelles. Si chacune de ces approches apporte en effet ses propres donne´es spe´cifiques,
ce sont leurs couplages qui contribuent de la fac¸on la plus fructueuse a` l’e´tude de l’environne-
ment de Titan. Comme dans toute autre de´marche scientifique, pour assurer la pertinence de ces
repre´sentations the´oriques, il est tre`s important d’e´valuer la pre´cision sur les processus physico-
chimiques e´voque´s dans les mode`les et d’e´tudier leur sensibilite´ aux incertitudes expe´rimentales,
souvent non ne´gligeables, des parame`tres photochimiques imple´mente´s dans les mode`les. Bien
que fre´quemment aborde´es dans la litte´rature, les e´tudes de sensibilite´s classiques, faisant varier
chacun de ces parame`tres inde´pendamment les uns des autres, sont peu pertinentes dans la me-
sure ou` elles ne reposent jamais sur des repre´sentations correctes des non-line´arite´s inhe´rentes a`
de tels mode`les.
L’objectif de mon travail de the`se a e´te´ de de´velopper des mode`les aux dimensions re´duites
(0D et 1D) de l’atmosphe`re neutre de Titan prenant en compte les diffe´rents processus pho-
tochimiques dictant son e´volution. Pour la premie`re fois, l’impact global de leurs incertitudes
sur les re´sultats the´oriques a pu eˆtre estime´. Nous nous sommes d’abord appuye´ sur une revue,
que j’espe´re la plus exhaustive possible, des incertitudes existantes sur les parame`tres photo-
chimiques inclus dans un tel mode`le de l’atmosphe`re de Titan, puis sur un traitement ade´quat
des non-line´arite´s a` travers l’application d’une me´thode de Monte-Carlo. Nous en avons de´duit
une repre´sentation the´orique originale de la pre´cision attache´e aux mode`les the´oriques de cette
atmosphe`re permettant d’une part des interpre´tations the´oriques et observationnelles plus re´a-
listes, et d’autre part des analyses pertinentes de propagation des incertitudes sur diffe´rents
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parame`tres expe´rimentaux.
Dans le premier chapitre de cette the`se, nous exposons la proble´matique ge´ne´rale concer-
nant la composition de l’atmosphe`re de Titan, dont nos connaissances actuelles sont limite´es par
les difficulte´s de comparaison existant encore entre les observations disponibles et les mode`les
photochimiques ante´rieurs a` ce travail.
Pour replacer ces difficulte´s de comparaison dans leur contexte, nous avons choisi de de´tailler
dans le chapitre 2 la manie`re dont les mode`les the´oriques abordent le proble`me de la reconstitu-
tion des abondances des diverses espe`ces chimiques pre´sentes dans les atmosphe`res plane´taires.
Ce chapitre a ainsi pour but de pre´senter le formalisme mathe´matique utilise´ dans un mode`le
photochimique ge´ne´ral, traduisant l’inte´gration de ses diffe´rents « ingre´dients » (transfert radia-
tif, transport, cine´tique, me´thode nume´rique, etc). Nous nous sommes efforce´ dans ce chapitre
de mettre en lumie`re les diffe´rents choix et ine´vitables approximations auxquels les mode´lisa-
teurs, dont nous-meˆmes, doivent faire face, en appliquant un tel mode`le a` une repre´sentation
the´orique pertinente de l’atmosphe`re de Titan. Cette repre´sentation est ine´vitablement entache´e
d’incertitudes, duˆes notamment a` la propagation des incertitudes expe´rimentales sur les para-
me`tres photochimiques qu’elle conside`re (sections efficaces d’absorption, rendements quantiques
et constantes de vitesse). Tout comme pour une observation ou une mesure expe´rimentale, la
valeur scientifique d’une telle repre´sentation the´orique ne peut eˆtre e´value´e en l’absence d’une
estimation de l’incertitude attache´e aux re´sultats des calculs.
Nous pre´sentons dans le chapitre 3 la me´thode adopte´e pour e´valuer la pre´cision des re-
pre´sentations the´oriques de l’atmosphe`re de Titan en tenant compte de leurs non-line´arite´s,
me´thode que nous illustrons par une quantification des limites de confiance attache´es aux pro-
fils d’abondance de divers hydrocarbures, calcule´s lors d’une simulation pseudo-1D. Bien qu’elle
confirme la puissance d’une telle approche pour e´valuer la robustesse d’un mode`le photochi-
mique, cette e´tude pre´liminaire met en e´vidence les limites de son application adimensionnelle,
du moins pour la repre´sentation de la totalite´ des processus atmosphe´riques.
Afin de pouvoir de´terminer les faiblesses du sche´ma photochimique adopte´ de fac¸on plus
satisfaisante et/ou appre´cier la justesse des contraintes que les observations sont susceptibles
de placer sur les re´sultats the´oriques, il nous a donc e´te´ ne´cessaire d’e´tendre son application
a` un mode`le photochimique 1D de l’atmosphe`re de Titan. Pour ce faire, une estimation plus
rigoureuse des incertitudes expe´rimentales sur les parame`tres photochimiques aux conditions
repre´sentatives de cette environnement e´tait indispensable. L’objet du chapitre 4 est ainsi de
pre´senter la toute premie`re revue syste´matique, de´taille´e et critique des donne´es bibliographiques
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concernant les parame`tres photochimiques inclus dans un mode`le photochimique de l’atmosphe`re
de Titan, afin d’e´valuer de fac¸on pertinente leurs incertitudes expe´rimentales attache´es.
Ne´e d’une collaboration avec Michel Dobrijevic du Laboratoire d’Astrodynamique, d’Astro-
physique et d’Ae´ronomie de Bordeaux, leur inte´gration dans un mode`le photochimique 1D de
l’atmosphe`re de Titan, de´veloppe´ spe´cifiquement afin de tenir compte des non-line´arite´s, a per-
mis pour la premie`re fois d’estimer leur impact sur les re´sultats the´oriques d’un tel mode`le et
les diverses conse´quences qui en de´rivent, et dont l’expose´ est le sujet du chapitre 5.
Nous avons enfin pu te´moigner dans le chapitre 6 de la pertinence de notre approche the´o-
rique en tant que ve´ritable outil d’analyse et de recherche. Nous l’avons ainsi confronte´ d’une part
a` certaines hypothe`ses d’interactions (sub)surface-atmosphe`re et nous l’avons applique´ d’autre
part a` des e´tudes de sensibilite´ inte´grant de nouvelles mesures cine´tiques sur une famille de re´-
actions, celles du radical butadiynyl C4H avec de nombreux hydrocarbures, dans le cadre d’une
collaboration avec S. Le Picard et C. Berteloite du laboratoire PALMS (Physique des Atomes,
Lasers, Mole´cules, Surfaces) de l’Universite´ Rennes I.
5Chapitre 1
L’atmosphe`re de Titan :
observations, mode´lisation et
proble´matique
Premie`re des lunes de Saturne a avoir e´te´ de´couverte (Huygens (1659)), Titan est le seul
satellite du Syste`me solaire a` posse´der une atmosphe`re dense. Celle-ci a e´te´ de´tecte´e en 1907
par l’astronome espagnol Jose´ Comas Sola` (Comas Sola´ (1908)), qui fut te´moin d’un phe´nome`ne
d’assombrissement centre-bord1 lors de ses observations du satellite et l’associa ainsi a` la pre´sence
d’une atmosphe`re. Son existence ne sera pourtant pas confirme´e avant 1944 quand Gerard Kuiper
y de´couvrit la signature spectrale du me´thane gazeux CH4 (Kuiper (1944)), et ce avant meˆme
que celui-ci ne soit de´tecte´ dans l’atmosphe`re terrestre (Migeotte (1948)). Jusqu’au milieu des
anne´es 1970, le me´thane e´tait encore conside´re´ comme le constituant principal de l’atmosphe`re
de Titan, mais les analyses effectue´es lors de son survol a` moins de 6 500 km par Voyager I en
Novembre 1980 permirent de confirmer que l’azote mole´culaire N2 e´tait effectivement le compose´
le plus abondant, comme les derniers mode`les de l’e´poque le suspectaient de´ja` (Hunten (1978)).
Malgre´ l’importance des toutes premie`res observations de Titan depuis la Terre, ce sont ces
premiers survols du satellite qui nous ont permis de « lever le voile » et d’acque´rir les principales
donne´es sur ce corps plane´taire et son atmosphe`re dont nous disposons actuellement.
Nous pourrions faire dans ce chapitre l’inventaire exhaustif des nombreuses observations de
l’atmosphe`re de Titan depuis l’e´poque de ces missions Voyager jusqu’a` la toutes re´cente arrive´e
de la mission Cassini-Huygens dans le syste`me kronien, sans oublier d’e´voquer les nombreuses
1Atte´nuation plus importante de la lumie`re re´fle´chie par le limbe du disque plane´taire que celle re´fle´chie par
son centre en pre´sence d’une atmosphe`re.
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Fig. 1.1: Spectres Voyager 1/IRIS (InfraRed Interferometer Spectrometer) (1980), ISO/SWS
(Infrared Space Observatory/Short Wavelength Spectrometer) (Janvier 1997) et Cassini/CIRS
(Composite InfraRed Spectrometer) dans la gamme 7-30 µm, pre´sente´s dans leurs re´solutions
originelles. Les observations Voyager correspondent a` un e´chantillon centre´ autour de 5°S de
latitude, les observations Cassini a` une moyenne de 427 e´chantillons localise´s entre 4°-21°N
alors que les observations ISO sont moyenne´es sur l’ensemble du disque (Coustenis et al. (2003);
Flasar et al. (2005)).
7Rayon moyen 2 575 km (0,404 RTerre)
Gravite´ a` la surface 1,35 m.s−2 (0,14 gTerre)
Densite´ moyenne 1,881 (0,34 dTerre)
Masse 1,346 x 1023 kg (0,022 MTerre)
Re´volution autour du Soleil ∼ 30 ans
Flux solaire 1,1% celui de la Terre
Donne´es atmosphe´riques
Altitude (km) Tempe´rature (K) Pression (mbar)
Surface 0 93,7 1470
Tropopause 42 70,4 135
Stratopause ∼ 250 ∼ 187 1,5 × 10−1
Mesopause ∼ 490 ∼ 152 2,0 × 10−3
Tab. 1.1: Proprie´te´s physiques principales de Titan selon les donne´es Huygens/HASI (Huygens
Atmospheric Structure Intrument) (Fulchignoni et al. (2005))
observations du sol avec les plus grands te´le´scopes, tels que le CFHT (Canada-France-Hawaii Te-
lescope), le VLT (Very Large Telescope), l’IRAM (Institut de RadioAstronomie Millime´trique),
etc, ainsi que de l’espace, tels les te´le´scopes ISO (Infrared Space Observatory) de l’ESA ou bien
HST (Hubble Space Telescope) de la NASA. Les observations de Titan dans le domaine spectral
millime´trique ont ainsi permis de de´tecter des mole´cules polaires, telles que l’ace´tonitrile CH3CN
ou le monoxyde de carbone CO, qui n’avaient pas e´te´ de´tecte´es par les sondes Voyager, en son-
dant une gamme d’altitude pour laquelle il n’existe que tre`s peu de donne´es, ce qui souligne
leur importance. Quelle que soit leur nature, ces observations, bien que plus ou moins pre´cises,
apportent une contrainte tre`s forte sur la composition atmosphe´rique. La figure 1.1 illustre ainsi
l’e´volution de la re´solution et de la sensibilite´ des observations sur ce dernier quart de sie`cle,
e´troitement lie´e au progre`s meˆme des techniques embarque´es. Le tableau de l’annexe A regroupe
les abondances de tous les compose´s de´tecte´s a` ce jour dans l’atmosphe`re de Titan. Les compo-
se´s dont la non-de´tection permettrait e´ventuellement d’assigner des limites supe´rieures sur leur
abondance n’y sont cependant pas indique´s. Ces diverses observations ne seront cependant pas
de´taille´es outre mesure dans cette partie, comme l’exigerait une traditionnelle revue pre´limi-
naire, pour ne pas alourdir un manuscrit de´ja` conse´quent. Nous y ferons en revanche re´fe´rence
tout au long de celui-ci ; elles appuieront nos re´flexions, illustreront nos re´sultats et e´tayerons
nos discussions.
L’atmosphe`re de Titan est un milieu dynamique, exhibant des variations dans l’abondance
de ses constituents non seulement en fonction de l’altitude et des coordonne´es ge´ographiques,
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mais e´galement en fonction du temps. Il est par conse´quent indispensable de faire appel a` la
mode´lisation afin de comprendre et de pre´dire les variations spatiales et temporelles de la com-
position de cette atmosphe`re. Les observations, ne pouvant donner la composition qu’a` un temps
fixe seulement ou du moins pour une pe´riode tributaire du temps de vie de l’instrument utilise´,
permettent ne´anmoins de contraindre le mode`le et de valider son caracte`re pre´dictif. Pour ce
faire, il est ne´cessaire de caracte´riser tous les processus physico-chimiques susceptibles d’y inter-
venir, qui sont alors regroupe´s dans un mode`le nomme´ mode`le photochimique. Les objectifs de
celui-ci sont les suivants :
– reproduire et interpre´ter les abondances des compose´s observe´s. C’est le point essentiel
de la mode´lisation photochimique classique. Dans tous les cas, qu’il arrive a` reproduire
les abondances observe´es ou non, l’apport d’un mode`le photochimique est conse´quent. En
effet, si les observations sont parfaitement reproduites, l’utilisation du mode`le permet de
pre´voir l’abondance des compose´s non observe´s et de poser des contraintes tre`s fortes sur
les parame`tres. Si, au contraire, le mode`le e´choue a` reproduire les abondances de certains
compose´s, il est alors ne´cessaire d’en comprendre la cause et ceci peut amener a` y inclure
de nouveaux processus dont la prise en compte peut e´ventuellement mettre en e´vidence
leur importance dans la physico-chimie atmosphe´rique.
– contraindre les parame`tres du mode`le. Les mode`les photochimiques contiennent de nom-
breux parame`tres, comme le transport vertical, les flux externes de matie`re, le profil ther-
mique, etc. Afin de reproduire les abondances observe´es, il est ne´cessaire de bien estimer la
valeur de chacun de ces parame`tres, qui de´pendent souvent les uns des autres. Cela permet
ainsi de de´terminer le roˆle et l’importance des diffe´rents processus et de mieux comprendre
la physico-chimie de l’atmosphe`re.
– comprendre et e´tudier les limites du mode`le. La mode´lisation photochimique n’e´tant pas
parfaite, il restera a` de´terminer les points posant un proble`me, et a` les e´tudier plus en de´tail.
En particulier, l’identification des re´actions chimiques qui jouent un roˆle essentiel dans la
chimie atmosphe´rique dont la cine´tique est ne´anmoins mal connue, est fondamentale.
Un bref survol historique des mode`les photochimiques pre´ce´dents de l’atmosphe`re neutre de
Titan est de rigueur afin d’offrir un contexte solide a` ce travail de the`se. En effet, notre connais-
sance de ce satellite e´voluant en continue, la repre´sentation the´orique de son atmosphe`re a duˆ
eˆtre mise a` jour re´gulie`rement.
Le premier mode`le unidimensionnel 1D de la photochimie du me´thane a` l’e´chelle plane´taire
a` e´te´ de´veloppe´ pour l’atmosphe`re de Jupiter (Strobel (1973)), puis adapte´ a posteriori a` l’atmo-
sphe`re de Titan (Strobel (1974)). Celui-ci, conc¸u avant meˆme que les missions spatiales Voyager
9n’aient re´ve´le´ l’azote mole´culaire N2 comme le composant principal de l’atmosphe`re de Titan,
e´tait donc base´ sur les seules observations de l’e´poque, qui avaient reporte´ la pre´sence de me´-
thane CH4, d’hydroge`ne H2, d’ace´tyle`ne C2H2 et d’e´thane C2H6 (Danielson et al. (1973); Gillett
et al. (1973); Gillett (1975)). Par conse´quent, ce premier mode`le unidimensionnel simulait la
formation d’hydrocarbures simples a` partir d’une atmosphe`re de me´thane seul ou d’un me´lange
de me´thane et d’hydroge`ne. (Allen et al. (1980)) le reprirent et l’ame´liore`rent afin d’e´tudier les
processus de formation des brumes organiques, suppose´es de nature « polyyniques » C2nH2, a`
partir d’une atmosphe`re compose´e principalement de me´thane. Malgre´ la non repre´sentativite´
de ces e´tudes pre´liminaires, leurs re´sultats n’e´taient pas en contradiction avec les observations
de cette e´poque, peu nombreuses et impre´cises.
Il aura fallu attendre les donne´es de meilleure qualite´ fournies par les sondes Voyager, pour
donner l’impulsion ne´cessaire a` la construction de mode`les photochimiques plus repre´sentatifs de
l’atmosphe`re de Titan. Un tel mode`le photochimique, incluant la photochimie des hydrocarbures,
des compose´s azote´s ainsi que des compose´s oxyge´ne´s, a tout d’abord e´te´ de´veloppe´ par Yung
et al. (1984). Ils conside´re`rent un module chimique base´ sur celui de Strobel (1973) et mis a` jour
en incluant notamment la chimie des compose´s azote´s et oxyge´ne´s, et suppose`rent un profil dis-
continu du coefficient de diffusion turbulente. Ce mode`le a permis de retrouver, pour quelques
compose´s, les valeurs moyennes des abondances observe´es par Voyager sur la colonne atmo-
sphe´rique. Cependant, les profils d’abondance calcule´s de l’e´thyle`ne C2H4, du me´thylace´tyle`ne
CH3C2H, du propane C3H8 et du diace´tyle`ne C4H2 s’e´cartaient notablement des observations.
Un travail ulte´rieur par le meˆme groupe a eu pour but de comple´ter la chimie des nitriles en
rajoutant des voies supple´mentaires de formation du cyanoge`ne C2N2 et du dicyanoacetylene
C4N2 (Yung (1987)).
Les mode`les subse´quents de Toublanc et al. (1995) et de Lara et al. (1996) profite`rent de
re´analyses plus fines des spectres observationnels de Voyager (Coustenis et al. (1989, 1991)) et
de nouvelles observations millime´triques terrestres (Tanguy et al. (1990); Hidayat et al. (1995)).
De plus, les valeurs de quelques parame`tres cle´s du sche´ma chimique, notamment les rendements
quantiques de photodissociation du me´thane, avaient e´te´ re´cemment re´e´value´es (Mordaunt et al.
(1993)), permettant de de´velopper de nouveaux mode`les. Toublanc et al. (1995) inclue`rent ainsi
un nouveau traitement du transfert radiatif base´ sur une approche de type Monte-Carlo, per-
mettant une meilleure description de la diffusion multiple des rayonnements solaires par les
espe`ces gazeuses ou solides dans l’atmosphe`re et calculant alors des taux de photodissociation
de fac¸on plus pre´cise. Ce travail n’a ne´anmoins pas pu mieux expliquer les abondances obser-
ve´es des quatre compose´s posant de´ja` proble`me pre´ce´demment. Lara et al. (1996), quant a` eux,
inclue`rent une meilleure description de certains processus physiques, tels que la condensation
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a` la tropopause, et pre´cise`rent les sources d’oxyge`ne O(3P,1D) et d’azote N(4S,2D) atomiques
en tenant compte, respectivement, d’un profil de de´position d’eau H2O suite a` l’ablation de
microme´te´orites entrant dans la haute atmosphe`re, ainsi que de la dissociation de l’azote mole´-
culaire N2 par l’action des photons tre`s e´nerge´tiques EUV (λ < 90 nm) et des rayons cosmiques
galactiques. Les re´sultats de ce mode`le peuvent eˆtre conside´re´s comme satisfaisants pour les
hydrocarbures en C2, dans la mesure ou` les valeurs de leurs abondances the´oriques sont si-
tue´es dans les barres d’erreur des observations de Voyager. Par contre, celles des compose´s plus
lourds, souffrent de l’utilisation d’un sche´ma chimique simplifie´ par rapport aux mode`les pre´ce´-
dents et, par conse´quent, la pertinence des re´sultats est quelque peu compromise. L’abondance
the´orique du me´thylace´tyle`ne CH3C2H, par exemple, pre´sente une diffe´rence de plusieurs ordres
de grandeur. De plus, le mode`le de Lara et al. (1996) ne pouvant pas expliquer simultane´ment
les abondances d’hydrocarbures et de nitriles en utilisant le meˆme profil de diffusion turbulente,
les auteurs ont propose´ dans un article subse´quent que cette disparite´ pouvait eˆtre re´duite en
conside´rant un puits d’acide cyanhydrique HCN dans les brumes d’ae´rosols (Lara et al. (1999)).
Bien que quelques mode`les ionosphe´riques existait de´ja` (Keller et al. (1992); Fox et Yelle
(1997); Galand et al. (1999), Banaszkiewicz et al. (2000) combine`rent pour la premie`re fois les
re´sultats d’un mode`le photochimique de l’atmosphe`re neutre, celui de Lara et al. (1996), avec
une chimie des particules charge´es dans l’objectif de construire un mode`le couple´ de l’atmo-
sphe`re et de l’ionosphe`re de Titan pour e´tudier son influence sur la composition des espe`ces
neutres. Restreinte a` la thermosphe`re, la chimie des espe`ces charge´es s’est ave´re´ peu influencer
les abondances stratosphe´riques des espe`ces neutres.
Le re´cent mode`le photochimique couple´ atmosphe`re/ionosphe`re de Wilson et Atreya (2004)
conside`re une meilleure description des processus chimiques, tel le traitment extensif des pro-
cessus de photodissociation par les photons et les e´lectrons, ainsi que des processus physiques,
telle la prise en compte des rayons cosmiques galactiques et de la nature fractale des ae´rosols.
Contrairement aux conclusions des pre´ce´dents mode`les, Wilson et Atreya (2004) proposent une
meilleure cohe´rence entre les re´sultats et les observations de la basse atmosphe`re avec pourtant
un seul et unique profil de diffusion turbulente. Wilson et Atreya (2004) affirment ainsi que
leur mode`le ame´liore les pre´ce´dents. Toutefois, cet accord entre leurs re´sultats et les observa-
tions de la basse atmosphe`re ne´cessite de contraindre arbitrairement de nombreux parame`tres
du mode`le, tels des ajustements sur le flux solaire et/ou l’opacite´ des ae´rosols et l’inte´gration de
flux surfaciques. Dans un tel syste`me stochastique avec un si grand nombre de parame`tres non
contraints, trouver un jeu de parame`tres qui permet de faire coller le mode`le aux observations
n’est pas une ame´lioration du mode`le. Nous montrerons plus tard qu’un bon accord peut eˆtre
obtenu avec les observations sans tenir compte de plusieurs processus physico-chimiques de´crits
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Fig. 1.2: Abondances des principaux hydrocarbures trouve´s par divers mode`les photochimiques :
Yung et al. (1984) (vert), Toublanc et al. (1995) (bleu), Lara et al. (1996) (rouge), Dire (2000)
(bleu royal), Lebonnois et al. (2001) (orange) et Wilson et Atreya (2004) (noir). Diffe´rentes
observations ont e´te´ reporte´es, incluant leurs barres d’erreur en abondance et en altitude. Les
boˆıtes repre´sentent les observations CIRS sur Cassini (Flasar et al. (2005)), les triangles blancs
(▽) les observations UVIS sur Cassini (Shemansky et al. (2005)), les cercles blancs (◦) les
observations INMS sur Cassini (Waite et al. (2005)), les re´ticules noirs (+) les observations
ISO (Coustenis et al. (2003)), les lignes horizontales noires les re´analyses des observations UVS
sur Voyager 1 (Vervack et al. (2004)) et les carre´s noirs () les observations IRIS sur Voyager
1 proche de l’e´quateur (Coustenis et Be´zard (1995)). Pour l’e´thane C2H6, les triangles blancs
(△) repre´sentent les observations millime´triques IRHS-IRTF (Livengood et al. (2002)).
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dans l’e´tude de Wilson et Atreya (2004), dont l’ajout n’ame´liore en rien notre mode`le.
La repre´sentation des phe´nome`nes dynamiques pourrait eˆtre une cause des diffe´rences im-
portantes existant entre les re´sultats the´oriques des mode`le photochimiques unidimensionnels
et les observations. Les seuls processus de transport qui sont pris en compte dans ces derniers
sont en effet les diffusions turbulentes et mole´culaires dans le plan vertical. Ces mode`les uni-
dimensionnels, se limitant ne´cessairement a` une saison et une latitude spe´cifiques, utilisent des
valeurs moyenne´es non repre´sentatives de la dynamique atmosphe´rique et sont essentiellement
restreints aux observations moyennes ou e´quatoriales. Des me´canismes de transport me´ridionaux
ou zonaux sont cependant susceptibles de modifier la composition locale de l’atmosphe`re, et le
flux solaire varie lui-meˆme en fonction de la saison et de la latitude. Ces variations saisonnie`res
ont depuis longtemps e´te´ de´tecte´es dans l’amosphe`re de Titan, tel que l’enrichement constate´
de l’abondance de la plupart des espe`ces aux latitudes nord au printemps (Coustenis et Be´zard
(1995)), mais n’avaient pu eˆtre interpre´te´es faute d’outils adapte´s.
C’est pourquoi Dire (2000) de´veloppa le premier mode`le bidimensionnel 2D couplant la pho-
tochimie des hydrocarbures avec une circulation me´ridionale, ajuste´e pour assurer la cohe´rence
des abondances the´oriques de l’e´thane C2H6 avec les observations. Limite´ par sa restriction a` une
alitude de 300 km, ce mode`le fut peu apre`s remplace´ par celui de Lebonnois et al. (2001) dont
l’objectif e´tait d’e´tudier les variations latitudinales de la composition de la basse stratosphe`re de
Titan. Des processus de diffusion turbulente horizontale sont introduits en plus des transports
me´ridionaux et zonaux, et un mode`le de transfert radiatif 3D a e´te´ utilise´ afin d’ame´liorer les
calculs des taux de photodissociation aux hautes latitudes en hiver. Les variations latitudinales
observe´es sont reproduites pour la plupart des espe`ces tandis que leurs abondances e´quato-
riales, principalement relie´es aux processus purement photochimiques, peuvent eˆtre le´ge`rement
sous-e´value´es, comme c’est le cas pour l’e´thyle`ne C2H4, le me´thylace´tyle`ne CH3C2H et l’acide
cyanhydrique HCN, ou sure´value´es, comme c’est la cas pour l’e´thane C2H6 et le cyanoace´tyle`ne
HC3N.
Les diffe´rences importantes entre les valeurs de´rive´es de ces mode`les photochimiques unidi-
mensionnels ou des mode`les photochimiques bidimensionnels, a` l’e´quateur, et les observations
sont illustre´es sur la figure 1.2. Nous ne sommes actuellement toujours pas capables de de´ter-
miner si cet e´cart entre the´orie et observation est duˆ a` une incompre´hension fondamentale du
syste`me ou simplement a` des parame`tres physiques ou chimiques du mode`le qui seraient mal
e´value´s. Pour cela, il faudrait prendre en compte les incertitudes ine´vitablement propage´es dans
les calculs conside´re´s au sein de ces mode`les, ce qui n’a e´te´ aborde´ que tre`s partiellement jusqu’a`
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pre´sent dans le cas de l’atmosphe`re de Titan (Smith (1999)). La section suivante a ainsi pour ob-
jectif d’examiner les sources possibles (physiques, chimiques, et nume´riques) de ces incertitudes
dans les mode`les photochimiques des atmosphe`res plane´taires, et tout particulie`rement dans un
mode`le photochimique de l’atmosphe`re de Titan.
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Chapitre 2
Mode´lisation photochimique de
l’atmosphe`re de Titan
2.1 Principe de la mode´lisation photochimique
La mode´lisation photochimique d’une atmosphe`re a pour but de reproduire de manie`re the´o-
rique les diffe´rents processus physico-chimiques affectant les compose´s susceptibles de s’y trouver
(tels que la photodissociation, les re´actions chimiques, le transport vertical, etc) afin de calculer
leurs abondances relatives et leurs distributions. Dans un volume e´le´mentaire d’atmosphe`re a`
l’altitude z, de pression P (z) et de tempe´rature T (z), le comportement d’un compose´ i de concen-
tration ni(z, t) a` l’altitude z et au temps t peut ainsi eˆtre formule´ au travers d’une e´quation
unique, dite e´quation de continuite´. Cette e´quation incluent les divers processus de production
et de perte chimiques auxquels le compose´ est soumis, ainsi qu’e´ventuellement des phe´nome`nes
de transport et de condensation :
∂ni(z)
∂t
= Pi(z)− Lini(z) (−div(Φi(z))− Ci(z)) (2.1)
Les processus chimiques sont traduit par les termes de production chimique Pi(z) et de perte
chimique Li(z), eux-meˆmes calcule´s a` partir des constantes des re´actions chimiques et des photo-
dissociations faisant intervenir ce compose´ i. La prise en compte de ces seuls processus constitue
une mode´lisation adimensionnelle, note´e mode´lisation 0D. L’e´quation de continuite´ n’inclue alors
pas les termes entre parenthe`ses. Les phe´nome`nes de transport conside´re´s lors d’une mode`lisa-
tion unidimensionnelle, note´e mode´lisation 1D, et contenus dans le terme de flux du compose´
i a` cette altitude z, Φi(z), sont la diffusion mole´culaire et la diffusion turbulente. Les pertes
e´ventuelles par condensation sont traduites par le terme Ci(z). La mode´lisation photochimique
18 Chapitre 2. Mode´lisation photochimique de l’atmosphe`re de Titan
consiste ainsi a` re´soudre une telle e´quation, a` 0D ou 1D, pour tous les compose´s, a` toutes les
altitudes. Dans une atmosphe`re, le nombre de parame`tres mis en jeux peut cependant eˆtre tre`s
important et il s’agit alors de re´soudre un syste`me complexe d’e´quations non-line´aires fortement
couple´es.
Nous commencerons par rappeler dans une premie`re partie 2.2 les parame`tres requis pour
de´crire la structure globale de l’atmosphe`re. Les termes de production et perte chimiques in-
cluant les processus de photodissociation, il nous faudra de´terminer le flux de photons dans
l’atmosphe`re. Ceci sera l’objet de la partie 2.3 consacre´e a` l’e´tude du transfert de rayonnement.
La partie 2.4 portera sur la description des diffe´rents processus a` conside´rer dans la mode´lisation
photochimique, ainsi que la me´thode de re´solution adopte´e1. Enfin, nous pre´senterons dans la
partie 2.5 l’application d’un tel mode`le a` Titan, en nous attachant a` de´gager de fac¸on critique
les choix des diffe´rents parame`tres adopte´s.
2.2 La structure physique de l’atmosphe`re
Les principales caracte´ristiques d’une atmosphe`re sont sa structure thermique T (z), son profil
de pression P (z) et sa composition ni(z) en fonction de l’altitude. La connaissance des distri-
butions en altitude de la tempe´rature, de la pression et de la densite´ dans une atmosphe`re,
constitute le point de de´part de tous les mode`les photochimiques2. Ces distributions sont gou-
verne´es par une petite quantite´ de relations mathe´matiques. Le gradient de pression P (z) est
ainsi de´finit par l’e´quation de Navier-Stokes qui caracte´rise l’e´coulement d’un fluide a` l’altitude
z :
∂~v(z)
∂t
+ (~v(z)∇)~v(z) = −−−→gradP (z) + ρ(z)~g(z)
ou` ~v(z) est la vitesse d’un volume e´le´mentaire de fluide, P (z) la pression, ρ(z) la masse volumique
du fluide et ~g(z) l’acce´le´ration de la pesanteur. Dans l’hypothe`se de l’e´quilibre hydrostatique,
tout volume e´le´mentaire de fluide est immobile :
~v(z) = ~0
Ce qui nous permet d’e´crire :
−−−→gradP (z) + ρ(z)~g(z) = ~0
1Les parties concernant l’e´tude du transfert radiatif ainsi que celle de´crivant le de´tail de la re´solution nume´rique
adopte´e sont largement reprises des the`ses de Michel Dobrijevic (1996) et Franck Selsis (2000)
2Le profil thermique pourrait e´ventuellement eˆtre calcule´ au moyen d’un mode`le radiatif-convectif plus complet
dont le de´veloppement sort du cadre de ce travail.
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−−→
gradP (z) = ρ(z)~g(z)
En supposant l’axe vertical z oriente´ vers le haut, c’est-a`-dire vers les pressions de´croissantes,
on peut alors en de´duire :
dP (z)
dz
= −ρ(z)g(z) (2.2)
avec
g(z) = g0
R20
(R0 + z)
2 (2.3)
ou` g0 = 1, 35m.s
−2
Conside´rons a` pre´sent une atmosphe`re homoge`ne, constitue´e d’espe`ces gazeuses de concen-
tration ni(z) assimile´es ide´alement a` des gaz parfaits de tempe´rature T (z). Alors la pression
atmosphe´rique P (z) est e´galement donne´e par l’e´quation des gaz parfaits :
P (z) = n(z)kBT (z) (2.4)
ou` kB est la constante de Boltzmann et n(z) =
∑
i ni(z) la concentration totale atmosphe´rique
3.
Des deux relations 2.2 et 2.4, on tire :
dP (z)
P (z)
= − ρ(z)g(z)
n(z)kBT (z)
dz
En introduisant la masse mole´culaire moyenne M(z) = ρ(z)/n(z), on obtient les relations :
dP (z)
P (z)
= −M(z)g(z)
kBT (z)
dz = − dz
Ha(z)
(2.5)
dn(z)
n(z)
= −
(
1
T (z)
dT (z)
dz
+
1
Ha
)
dz (2.6)
ou` Ha(z) = kBT (z)/M(z)g(z) est la hauteur d’e´chelle de l’atmosphe`re.
Connaissant le profil thermique et la pression au niveau de re´fe´rence P (zmin), le profil de
pression peut eˆtre calcule´ de proche en proche en e´crivant :
P (z +∆z) = P (z) exp
(
−
∫ z+∆z
z
M(r)g(r)
kBT (r)
dr
)
(2.7)
3Plus rigoureusement, en tenant compte des e´carts a` l’ide´alite´, cette relation s’e´crirait :
P (z) =
n(z)kBT (z)
Fc(z)
ou` Fc(z) est un facteur correctif te´moignant de la non-ide´alite´ de l’atmosphe`re conside´re´. Ce facteur correctif
Fc(z) peut eˆtre calcule´ de manie`re semi-empirique.
20 Chapitre 2. Mode´lisation photochimique de l’atmosphe`re de Titan
En supposant une hauteur d’e´chelle Ha(z) constante avec l’altitude, c’est-a`-dire en consi-
de´rant ide´alement une atmosphe`re isotherme et homoge`ne, a` champ de pesanteur constant, on
obtient la loi barome´trique :
P (z) = P (zmin) exp
(
−z − zmin
Ha
)
(2.8)
Plus ge´ne´ralement, en choisissant ∆z beaucoup plus petit que la hauteur d’e´chelle H(z), les
quantite´s g(z), T (z) etM(z) peuvent eˆtre conside´re´es constantes et la loi barome´trique devient :
P (z +∆z) = P (z) exp
(
− ∆z
H(z)
)
(2.9)
2.3 Transfert radiatif ultraviolet
2.3.1 Transfert radiatif ultraviolet
Loi de Beer-Lambert
En l’absence de diffusion, l’absorption d’un faisceau incident d’intensite´ F (λ,∞) a` la longueur
d’onde λ a` travers une couche d’atmosphe`re d’e´paisseur dl est de´crite par la loi de Beer-Lambert :
dF (λ) = −kabs(λ)F (λ)dl (2.10)
ou` kabs est le coefficient d’absorption, ge´ne´ralement exprime´ en cm
−1. Ce coefficient est propor-
tionnel a` la concentration n du milieu atmosphe´rique et est e´galement relie´ a` la section efficace
d’absorption de ce milieu σabs par la relation :
kabs(λ) = σabs(λ)n (2.11)
Par inte´gration de l’e´quation 2.10, le flux de rayonnement re´sultant d’un parcours atmosphe´-
rique de longueur l est ainsi donne´ par :
F (λ, l) = F (λ,∞)e−τabs(λ,l) (2.12)
ou` F (λ,∞) est le flux incident hors atmosphe`re et τabs(λ, l) l’opacite´ de l’atmosphe`re sur cette
distance l. Cette opacite´, appele´e profondeur optique, est de´finie par :
τabs(λ, l) =
∫ ∞
l
σabs(λ)n(l)dl (2.13)
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z + dz
z
F(λ,∞)
dl dz
F(λ, z)
θ
Fig. 2.1: Trajet du rayonnement dans une atmo-
sphe`re plane, de couches paralle`les.
Au cours du temps, l’intensite´ du rayonnement solaire varie avec la position du Soleil, repe´re´e
par l’angle d’incidence du rayonnement solaire, ou angle ze´nithal θ, illustre´ sur la figure 2.1. La
longueur dl parcourue par le flux de rayonnement entre deux couches espace´es d’une distance
dz e´volue alors selon la relation :
dl =
dz
cos θ
(2.14)
A` partir de cette approximation d’une atmosphe`re plane, on peut a` pre´sent de´terminer le
flux de rayonnement a` une altitude z. Pour une longueur d’onde λ donne´e :
F (λ, z) = F (λ,∞)e−τabs(λ,z,θ) (2.15)
avec la profondeur optique a` l’altitude z et la longueur d’onde λ donne´e par :
τabs(λ, z, θ) =
∫ ∞
z
σabs(λ)n(z)
dz
cos θ
(2.16)
Afin de pouvoir traiter nume´riquement le proble`me, l’atmosphe`re re´elle, continue et infinie,
est remplace´e par une atmosphe`re discre´tise´e. Celle-ci est constitue´e d’une superposition de
N couches de meˆme e´paisseur ∆z. La couche j est de´limite´e par les niveaux d’altitudes zj et
zj+1 = zj + ∆z, zj e´tant compris entre zmin et zmax. L’altitude a` mi-couche est note´e zj+ 1
2
.
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Applique´e a` cette meˆme couche j, les e´quations 2.15 et 2.16 s’e´crivent de la fac¸on suivante :
F (λ, zj) = F (λ, zj+1)e
−τjabs(λ,zj)
avec τ jabs(λ, zj , θ) = σabs(λ)n(zj)
∆z
cos θ
Dans le cas plus re´aliste d’une atmosphe`re constitue´e de couches sphe´riques paralle`les, dont
la ge´ome´trie est sche´matise´e sur la figure 2.2, cette relation donne une bonne approximation de
dl uniquement lorsque le rayon de la plane`te est grand par rapport a` l’e´paisseur de l’atmosphe`re
conside´re´e, ou lorsque l’angle ze´nithal θ reste faible. Cependant, pour des rayonnements d’inci-
dence importante (supe´rieure a` 75%), l’effet de la courbure atmosphe´rique doit en toute rigueur
eˆtre pris en compte4.
Fig. 2.2: Trajet optique dans une atmosphe`re
discre´tise´e en couches sphe´riques. Un rayon-
nement d’incidence Θ parcourt une longueur
lj dans la couche j.
θ
zj+ 1
2
∆z
lj
zjzj+1
couche j
ze´nith
Calcul de la profondeur optique
La profondeur optique totale τabs(λ, z, θ) est la somme des profondeurs optiques dues a`
chaque absorbant. Ainsi, la profondeur optique totale d’absorption entre une altitude z et le
niveau le plus e´leve´e est :
τabs(λ, z, θ) =
∑
i
τ iabs(λ) =
∑
i
∫ ∞
z
σiabs(λ)yi(z)n(z)
dz
cos θ
(2.17)
4Pour prendre en compte l’effet de la courbure atmosphe´rique sur le transfert radiatif et e´viter ainsi toute
divergence de ces calculs, Smith et Smith (1972) y ont introduit une fonction, nomme´e fonction de Chapman, qui
remplace le terme 1⁄cos θ et repre´sente la rapport de l’e´paisseur atmosphe´rique traverse´e le long du trajet oblique
sur l’e´paisseur d’atmosphe`re traverse´e le long de la verticale.
2.3. Transfert radiatif ultraviolet 23
ou` yi(z) et n(z) sont respectivement la fraction molaire du compose´ i et la concentration totale a`
l’altitude z. La section efficace d’absorption σiabs(λ) du compose´ i a` la longueur d’onde λ repre´-
sente sa probabilite´ a` absorber un photon de cette longueur d’onde. Cette quantite´, homoge`ne a`
une surface, de´pend spe´cifiquement de la nature du compose´ i ainsi que de l’e´nergie du photon
conside´re´.
σiabs(λ) devrait the´oriquement eˆtre note´ σ
i
abs(λ, T, P ) car la section efficace d’absorption
de´pend de la tempe´rature et de la pression. Cette de´pendance est rarement connue car les expe´-
riences en laboratoire sont ge´ne´ralement faites pour une tempe´rature et une pression donne´es5.
Pour les compose´s qui ont fait l’objet d’expe´rimentations plus pousse´es et dont les variations de
σabs(λ) avec T et P ont e´te´ quantifie´es, cette de´pendance est incluse dans la mode´lisation. Les
sections efficaces des espe`ces chimiques traite´es de telle manie`re dans le mode`le sont pre´sente´es
dans l’annexe B.
phot
on in
ciden
t
photon diffuse´ (θ,φ)
θ
φ
Fig. 2.3: Angle de diffusion. θ est l’angle que fait la direction de diffusion avec la direction
d’incidence. Dans le cas ou` le centre diffuseur ne posse`de pas de syme´trie sphe´rique, il faut
de´finir un angle φ dans le plan orthogonal a` la direction d’incidence.
Dans les couches plus denses de l’atmosphe`re, le rayonnement solaire subit e´galement des
phe´nome`nes de diffusion par les mole´cules gazeuses, contribuant ainsi a` son atte´nuation. Il
apparait alors une profondeur optique de diffusion τdiff (λ, z, θ) e´gale a` :
τdiff (λ, z, θ) =
Ndiff∑
i
∫ ∞
z
∫
Ω
σidiff (λ)yi(z)n(z)
P (θ, φ)dΩdz
cos θ
(2.18)
ou` Ndiff est le nombre de compose´s qui diffusent le rayonnement incident et σ
i
abs(λ) la section
5Nous reviendrons sur ce proble`me de fac¸on beaucoup plus de´taille´e dans le chapitre 4.
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efficace de diffusion du compose´ i a` la longueur d’onde λ. La fonction de phase P (θ, φ) est la
densite´ de probabilite´ que le processus de diffusion conside´re´ induise un changement de direction
du rayonnement solaire incident dans l’angle solide dΩ = sin θdθdφ. En tant que probabilite´, cette
quantite´ est toujours positive et satisfait par ailleurs a` la condition de normalisation suivante :
1
4π
∫
Ω
P (θ, φ)dΩ = 1 (2.19)
Dans le cas d’une diffusion isotrope, P (θ, φ) = 1.
La profondeur optique totale, appele´e alors ge´ne´ralement extinction, devient alors :
τext(λ, z, θ) = τabs(λ, z, θ) + τdiff (λ, z, θ) (2.20)
2.3.2 La diffusion Rayleigh
Il y a diffusion de la lumie`re lorsque tout ou partie d’un rayonnement e´lectromagne´tique
est de´vie´ sans absorption (ou e´mission) lors de sa traverse´e d’un milieu. La diffusion modifie le
transfert du flux lumineux dans l’atmosphe`re et par conse´quent les taux de photodissociations.
Sa prise en compte est donc ne´cessaire dans un mode`le photochimique. Lorsque la longueur
d’onde du faisceau incident est tre`s grande devant la taille du centre diffuseur, une mole´cule par
exemple, ce processus est appele´ diffusion Rayleigh. Lorsque la taille du centre diffuseur n’est
plus ne´gligeable devant la longueur d’onde, ce processus est appele´ diffusion de Mie ; il intervient
en pre´sence d’ae´rosols.
La section efficace de diffusion Rayleigh, e´tabli par Strutt, Lord Rayleigh (1861) a e´te´
e´tendue aux mole´cules gazeuses non isotropes par Cabannes et Rocard (1929) :
σdiff (λ) =
8π
3
(
2π
λ
)4
α2p
6 + 3δ
6− 7δ (2.21)
ou` αp est la polarisabilite´ du compose´ et δ son facteur de de´polarisation. Le dernier terme de
cette expression permet de tenir compte de l’anisotropie des mole´cules (δ = 0 pour des mole´cules
isotropes). La polarisabilite´ αp est de´finie par :
αp =
n2r − 1
4πn
(2.22)
ou` nr est l’indice de re´fraction du gaz et n sa concentration.
La diffusion des mole´cules par diffusion Rayleigh n’est pas isotrope et certaines directions
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sont privile´gie´es. La fonction de phase Pdiff (θ, φ) associe´e a` la diffusion Rayleigh ne de´pend
ne´anmoins que de θ et est donne´e par :
Pdiff (θ, φ) =
3
4
(1 + cos2 θ) (2.23)
L’inte´grale de cette fonction de phase Pdiff (θ, φ) sur toutes les directions de l’espace est bien
e´gale a` 1. On note qu’une diffusion vers l’avant est aussi probable qu’une diffusion vers l’arrie`re
car Pdiff (θ, φ) = Pdiff (−θ, φ).
0°
30°
60°
90°
120°
150°
180°
210°
240°
270°
300°
330°
Fig. 2.4: Fonction de phase associe´e a` la diffusion Rayleigh en fonction de l’angle θ exprime´
en degre´s. Un angle de 180°correspond a` une re´tro-diffusion.
Mode´lisation de la diffusion
Pour mode´liser les effets de la diffusion Rayleigh sur le transfert du rayonnement dans l’at-
mosphe`re nous utilisons l’approximation propose´e par Isaksen et al. (1977) selon laquelle un
photon est diffuse´ de fac¸on e´quiprobable avec un angle θ de 0◦ ou de 180◦. Avec cette approxi-
mation, la diffusion Rayleigh se mode´lise simplement. Inte´ressons-nous tout d’abord au cas d’une
atmosphe`re purement diffusante (sans absorption).
A` chaque niveau zj de notre atmosphe`re discre´tise´e est attribue´ un flux montant F
↑(λ, zj)
et un flux descendant F ↓(λ, zj). Le flux total a` cette altitude zj est la somme de ces deux flux :
Ftot(λ, zj) = F
↑(λ, zj) + F
↓(λ, zj) (2.24)
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Le calcul de ces deux flux se fait par ite´rations successives. Les flux note´s F ↑i (λ, zj) et F
↓
i (λ, zj)
de´finissent alors les flux obtenus a` la i-e`me ite´ration.
Fig. 2.5: Flux montant F ↑ et descendant F ↓ dans
une atmosphe`re plan-paralle`le.
zj+1
zj
F↑(λ, zj+1)
F↓(λ, zj+1)
F↑(λ, zj)
F↓(λ, zj)
θ
j + 1
j
j − 1
Calcul des flux a` l’ordre 0
Flux descendant F
↓
0 :
F ↓0 (λ, zmax) = F (λ,∞) (2.25)
ou` F (λ,∞) est le flux stellaire incident.
F ↓0 (λ, zj) = F
↓
0 (λ, zj+1)e
−τdiff (zj) (2.26)
avec τdiff (zj) la profondeur optique de diffusion Rayleigh dans la couche j.
Flux montant F
↑
0 :
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En l’absence d’une surface re´fle´chissante :
F ↑0 (λ, z) = 0 ∀λ, z (2.27)
Si par contre, la surface plane´taire est re´fle´chissante, alors :
F ↑0 (λ, zmin) = a(λ)F
↓
0 (λ, zmin) (2.28)
ou` a(λ) est l’albe´do de la surface. Alors :
F ↑0 (λ, zj) = F
↑
0 (λ, zj−1)e
−τdiff (zj−1) (2.29)
Calcul des flux a` l’ordre i
Dans la couche j comprise entre zj et zj+1, (1 − e−τdiff (zj))(F ↑i−1(λ, zj) + F ↓i−1(λ, zj+1))
photons de longueur d’onde λ issus des flux a` l’ordre i− 1 sont diffuse´s par unite´ de temps. La
moitie´ de ces photons est diffuse´e vers le haut, l’autre moitie´ vers le bas.
Flux descendant F
↓
i :
F ↓i (λ, zj) =

12(1− e−τdiff (zj))(F ↑i−1(λ, zj) + F ↓i−1(λ, zj+1))︸ ︷︷ ︸
[1]
+ F ↓i (λ, zj+1)︸ ︷︷ ︸
[2]

 e−τdiff (zj)︸ ︷︷ ︸
[3]
(2.30)
Les photons issus des flux a` l’ordre i − 1 et diffuse´s vers le bas [1] viennent s’ajouter aux
photons provenant directement du flux a` l’ordre i au niveau supe´rieur [2]. La totalite´ des photons
est a` nouveau diffuse´e dans la couche j [3].
Flux montant F
↑
i :
Pour le flux montant, on obtient a` l’ordre i une formule similaire a` 2.30 :
F ↑i (λ, zj) =
[
1
2
(1− e−τdiff (zj−1))(F ↑i−1(λ, zj−1) + F ↓i−1(λ, zj))
+ F ↑i (λ, zj−1)
]
e−τdif (zj−1) (2.31)
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Les e´quations 2.26 et 2.29 donnent les expressions des flux a` l’ordre 0 dans le cas d’une
atmosphe`re diffusante ou` n’intervient aucun processus d’absorption. Si maintenant l’atmosphe`re
contient des compose´s absorbants, les e´quations 2.26 et 2.29 deviennent :
F ↓0 (λ, zj) = F
↓
0 (λ, zj+1)e
−τext(zj) (2.32)
F ↑0 (λ, zj) = F
↑
0 (λ, zj−1)e
−τext(zj−1) (2.33)
De meˆme, le calcul des flux a` l’ordre i en fonction des flux a` l’ordre i−1 s’obtient simplement
a` partir de 2.30 et 2.31 :
F ↓i (λ, zj) =
[
1
2
(1− e−τdiff (zj))(F ↑i−1(λ, zj) + F ↓i−1(λ, zj+1))
+ F ↓i (λ, zj+1)
]
e−τext(zj) (2.34)
F ↑i (λ, z) =
[
1
2
(1− e−τdiff (zj−1))(F ↑i−1(λ, zj−1) + F ↓i−1(λ, zj)) +
+ F ↑i (λ, zj−1)
]
e−τext(zj−1) (2.35)
2.3.3 Application de la me´thode a` une diffusion quelconque
Ce traitement ite´ratif de la diffusion Rayleigh peut eˆtre e´tendu au cas d’une diffusion quel-
conque. La diffusion Rayleigh est en effet caracte´rise´e, d’apre`s ce qui pre´ce`de, par la nature
syme´trique de sa fonction de phase P (θ) = P (π − θ). Dans le cas ge´ne´ral, P (θ, φ) peut eˆtre
quelconque pourvu que son inte´grale sur toutes les directions respecte la condition de normali-
sation. Pour appliquer l’algorithme pre´ce´dent, il faut pouvoir calculer le facteur d’asyme´trie f
de´fini par :
f =
∫ 2π
φ=0
∫ pi
2
θ=0
P (θ, φ) sin θdθdφ (2.36)
f et 1− f repre´sentent respectivement les probabilite´s de diffusion dans le secteur θ ∈ [0, π2 ] et
dans le secteur θ ∈ [π2 , π] et il est alors possible de conside´rer que pour N photons diffuse´s, fN
sont diffuse´s vers l’avant et (1 − f)N vers l’arrie`re. La facteur d’asyme´trie f est une variable
qui de´pend de la longueur d’onde λ du rayonnement ainsi que du type de diffusion conside´re´e.
Pour que l’approximation pre´ce´dente soit satisfaisante, il faut que la diffusion se fasse cependant
majoritairement a` 0° ou de 180°. Le cas e´che´ant, notamment pour prendre en compte la diffusion
de Mie de particules sphe´riques ou d’aggre´gats de nature fractale, d’autres me´thodes deviennent
ne´cessaires comme les me´thodes de Monte-Carlo (Dobrijevic (1996); Brillet et al. (1996)).
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2.4 Mode´lisation photochimique
2.4.1 Photodissociations
L’un des processus moteurs de l’e´volution des atmosphe`res plane´taires est la photodisso-
ciation, responsable de la formation et/ou de la destruction d’un grand nombre de compose´s.
Conside´rons un compose´ absorbant A susceptible d’eˆtre excite´ vers un e´tat A∗ suite a` son inter-
action avec un photon ultraviolet de fre´quence ν :
A + hν −→ A∗ (2.37)
Cet e´tat excite´ A∗ peut eˆtre un e´tat excite´ rotationnel, vibrationnel et/ou e´lectronique.
La mole´cule A peut e´galement eˆtre ionise´e ou photodissocie´e, selon la fre´quence ν du photon
incident. Conside´rons que ce compose´ A puisse uniquement eˆtre photodissocie´ suite a` cette
interaction, selon Nv voies possibles :
(1) A + hν −→ B+ C
(2) A + hν −→ B+ C∗
(k) · · ·
(Nv) A + hν −→ D+ E
(2.38)
La nature et les proportions respectives des produits de photodissociation de´pendent e´ga-
lement de la longueur d’onde conside´re´e. A` chaque longueur d’onde, la probabilite´ que A se
dissocie selon une voie k est ainsi donne´e par le rapport de branchement qi,k(λ) qui, comme
toute probabilite´, ve´rifie :
Nv∑
k=1
qi,k(λ) = 1 (2.39)
Au fur et a` mesure que les photons solaires pe´ne`trent dans l’atmosphe`re, la probabilite´
d’absorption de ses diffe´rents constituants e´volue. Soit F (λ, z) (cm−2s−1) le flux de photons UV
de longueur d’onde λ a` l’altitude z. A` cette altitude, la fre´quence d’absorption du compose´ i a`
la longueur d’onde λ, c’est-a`-dire le nombre de photons de longueur d’onde λ absorbe´s par le
compose´ i par unite´ de volume et de temps, est e´gale a` F (λ, z)× σiabs(λ) (s−1). La fre´quence de
photodissociation du compose´ i dans une voie spe´cifique k a` la longueur d’onde λ, c’est-a`-dire
le nombre de mole´cules i dissocie´es dans cette voie k par unite´ de volume et de temps suite a`
cette absorption a` la longueur d’onde λ, est note´e J ki (z, λ) (s−1) et est de´finie par la relation :
J ki (z, λ) = σiabs(λ)qi,k(λ)F (λ, z) (2.40)
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En conside´rant l’ensemble du domaine spectral [λ1, λ2] au sein duquel le compose´ i est
dissocie´, son taux de photodissociation dans une voie k, c’est-a`-dire le nombre total de mole´cules
i dissocie´es dans une voie k par unite´ de volume et de temps, est note´ Jki (z) (s
−1) et est de´finie
par :
Jki (z) =
∫ λ2
λ1
J ki (z, λ)dλ
=
∫ λ2
λ1
σiabs(λ)qi,k(λ)F (λ, z)dλ (2.41)
Le taux de photodissociation total Ji(z) (s
−1) du compose´ i, c’est-a`-dire le nombre total de
mole´cules i dissocie´es par unite´ de volume et de temps, est finalement donne´ par :
Ji(z) =
Nv∑
k=1
Jki (z)
=
Nv∑
k=1
∫ λ2
λ1
J ki (z, λ)dλ
=
Nv∑
k=1
(∫ λ2
λ1
σiabs(λ)qi,k(λ)F (λ, z)dλ
)
(2.42)
Le taux de photodissociation Ji(z) permet de calculer le temps caracte´ristique de dissocation,
ou dure´e de vie tidisso(z), de la mole´cule i a` l’altitude z :
tidisso(z) =
1
Ji(z)
(2.43)
2.4.2 Cine´tique chimique
Vitesse de re´action et loi de Van’t Hoff
Conside´rons un syste`me ferme´, de volume constant, contenant un me´lange gazeux dans lequel
sont susceptibles de se de´rouler des re´actions chimiques, s’e´crivant de la fac¸on la plus ge´ne´rale :
r∑
i=1
νiAi −→
p∑
j=1
ν ′jA
′
j (2.44)
Les νi sont appele´s les coefficients stœchiome´triques, r est le nombre de re´actants Ai partici-
pant a` la re´action et p est le nombre de produits A′j de cette re´action. Nous ne conside´rons que
les re´actions dites simples, de´crivant un ve´ritable me´canisme re´actionnel microscopique, pour
lesquelles les coefficients stœchiome´triques νi ne peuvent eˆtre qu’entiers et qui ne font intervenir
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que deux ou trois re´actants. Les re´actions a` trois corps de´crivent en re´alite´ le bilan de deux
re´actions a` deux corps successives, comme nous le verrons par la suite (2.4.2). Le parame`tre
essentiel de la cine´tique chimique est la vitesse de re´action et permet de de´terminer a` quelle
vitesse un re´actant, ou un produit, d’une re´action chimique donne´e est perdu, ou apparaˆıt. La
conservation de la matie`re impose la relation suivant entre les concentrations des constituants
participant a` la re´action :
− 1
νi
d[Ai]
dt
=
1
ν ′j
d[A′j ]
dt
= v ∀ i, j (2.45)
avec [Ai] et [A
′
j ] les concentrations respectives des compose´s Ai et A
′
j . v correspond au nombre
de re´actions ayant lieu par unite´ de volume et de temps ; c’est la vitesse de re´action. La vitesse de
disparition d’un re´actant Ai, c’est-a`-dire le nombre de mole´cules Ai consome´es par cette re´action
par unite´ de volume et de temps, est de´finie par :
vAi = −
d[Ai]
dt
= νiv (2.46)
De meˆme, la vitesse d’apparition d’un produit A′j , c’est-a`-dire le nombre de mole´cules A
′
j
cre´es par cette re´action par unite´ de volume et de temps, est de´finie par :
vA′j =
d[A′j ]
dt
= ν ′jv (2.47)
Une re´action est dite e´le´mentaire si les espe`ces re´agissent simultane´ment en un meˆme point.
La vitesse de re´action de´pend donc de la probabilite´ de rencontre (donc de pre´sence) des re´-
actants, et donc de leur concentration. Par ailleurs, plus la tempe´rature est e´leve´e, plus les
rencontres sont probables (agitation thermique) et plus l’e´nergie cine´tique des particules per-
met de franchir la barrie`re d’activation. La tempe´rature a donc e´galement un roˆle important.
Supposons une re´action e´le´mentaire :
νiA1 + ν2A2 −→
p∑
j=1
ν ′jA
′
j (2.48)
Van’t Hoff a ainsi postule´ que la vitesse de re´action v devait eˆtre proportionnelle au pro-
duit des concentrations des re´actants ; dans ce cas, v ∝ [A1][A2] et la vitesse de cette re´action
e´le´mentaire suit alors la loi de Van’t Hoff suivante :
v = k(T )[A1]
ν1 [A2]
ν2 (2.49)
avec k(T ) la constante de vitesse de la re´ation.
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Dans une re´action ge´ne´rale, compose´e de plusieurs re´actions e´le´mentaires, la loi de Van’t
Hoff ge´ne´ralise ainsi :
v = k(T )
∏
i
[Ai]
µi (2.50)
Dans ce cas, les coefficients µi ne sont pas force´ment les coefficients stœchiome´triques. Ils ne sont
pas force´ment entiers ou meˆme positifs. Ces coefficients µi sont les ordres partiels de la re´action
relativement aux re´actifs Ai.
Loi d’Arrhe´nius
L’e´tude expe´rimentale de la variation de k en fonction de T montre qu’on obtient une excel-
lente approximation de k avec la relation empirique suivante, donne´e par Arrhe´nius :
ln k = C1 − C2
T
(2.51)
ou` C1 et C2 sont deux constantes caracte´ristiques de la re´action e´tudie´e. La constante C2 a pour
expression :
C2 =
Ea
R
(2.52)
ou` Ea est l’e´nergie d’activation de la re´action et R la constante des gaz parfaits. L’e´nergie
d’activation Ea peut eˆtre interpre´te´e comme une barrie`re e´nerge´tique que doivent franchir les
re´actifs pour aboutir aux produits de re´action. Cette notion peut eˆre justifie´e par plusieurs
mode`les the´oriques (the´orie des collisions, mode`le de l’e´tat de transition). Pour la grande majorite´
des re´actions a` deux corps, la variation de la constante de vitesse k en fonction de la tempe´rature
s’e´crit donc :
k(T ) = k∞ exp(− Ea
RT
) (2.53)
Par opposition aux photodissociations dont l’activation est assure´e par l’absorption d’un
photon de longueur d’onde λ, l’efficacite´ de ces re´actions purement chimiques de´pend de la
tempe´rature du milieu. Elles pourront donc par la suite eˆtre e´voque´es sous le terme de re´actions
thermiques.
Les re´actions a` trois corps
Les re´actions a` trois corps, jouant un grand roˆle dans la chimie des atmosphe`res plane´-
taires, sont en fait le re´sultat d’une association de deux mole´cules suivie d’une de´sexcitation par
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collision :
A + B ←→ AB∗ (association)
AB∗ ←→ A+ B (de´composition)
AB∗ +M −→ AB+M (de´sexcitation)
La mole´cule excite´e AB∗ est instable ; si elle ne rencontre pas une mole´cule quelconque M sus-
ceptible d’emporter l’e´nergie d’excitation sous forme d’e´nerie cine´tique, AB∗ se rede´compose
spontane´ment en A et B.
A` haute pression, la probabilite´ pour que AB∗ puisse se de´sexciter par collision est maximale ;
la vitesse de re´action ne de´pend donc pas de la concentration en tiers corps [M] et est seulement
limite´e alors par les concentrations [A] et [B] des radicaux. Tout se passe comme dans une
re´action bimole´culaire et l’expression de v devient dans ce cas :
v∞ = k∞[A][B] (2.54)
ou` k∞ est la constante de vitesse de´termine´e dans la gamme de haute pression de´crite par ce
re´gime, effectivement bimole´culaire et s’exprimant donc en cm3mole´cule−1s−1.
A` basse pression, le temps de vie de AB∗ est suffisamment court pour que la vitesse de
re´action soit limite´e par la concentration en tiers corps [M] et on peut alors conside´rer qu’il
s’agit d’un processus e´le´mentaire trimole´culaire ve´rifiant la loi de Van’t Hoff :
v0 = k0[M][A][B] (2.55)
ou` k0 est la constante de vitesse de´termine´e dans la gamme de basse pression de´crite par ce
re´gime, s’exprimant cette fois en cm6mole´cule−2s−1.
La zone de pression interme´diaire est appele´e zone de « fall-off », et la variation de la
constante de vitesse y est complexe. L’expression la plus simple pour de´finir cette de´pen-
dance conside`re le me´canisme de la re´action expose´ ci-dessus, dit me´canisme de Lindemann-
Hinshelwood (Lindemann et al. (1922); Hinshelwood (1926)). L’hypothe`se de la stationarite´ de
l’interme´diaire excite´ AB∗ permet alors de calculer de fac¸on simple une constante de vitesse
bimole´culaire effective k pour la re´action trimole´culaire :
k =
k∞k0[M]
k∞ + k0[M]
(2.56)
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ve´rifiant bien k0 = lim[M]→0k([M], T ) et k∞ = lim[M]→+∞k([M], T )
La vitesse de re´action v est alors donne´e par une relation similaire a` la loi de Vant’ Hoff ou`
la constante de vitesse effective k de´pend de la concentration totale mais s’exprime toujours en
cm3mole´cule−1s−1.
v = k[A][B] ou` k = f([M], T ) (2.57)
Il existe d’autres mode`les the´oriques de´crivant mieux la zone de « fall-off », notamment
celui de Troe (Troe (1979, 1983); Gilbert et al. (1983)). Cette the´orie statistique des constantes
unimole´culaires tient compte des e´nergies des radicaux A et B ainsi que de la variation de la
vitesse de dissociation de l’interme´diaire excite´ AB∗ forme´ qui en re´sulte. Selon cette approche,
la constante de vitesse bimole´culaire effective k pour la re´action trimole´culaire devient :
k =
k∞k0[M]
k∞ + k0[M]
F (2.58)
ou` F est le facteur d’augmentation donne´ par :
log10 F = log10 Fc

1 +

 log10 k0[M]k∞ + c
N − d
(
log10
k0[M]
k∞
+ c
)

2


−1
(2.59)
avec c = −0.4− 0.67 log10 Fc, N = 0.75− 1.27 log10 Fc, d = 0.14 et Fc le facteur d’augmentation
central :
Fc = (1− a) exp
( −T
T ∗∗∗
)
+ a exp
(−T
T ∗
)
+ exp
(−T ∗∗
T
)
(2.60)
ou` a, T ∗, T ∗∗ et T ∗∗∗ sont des parame`tres propres a` chaque re´action trimole´culaire.
Pour des tempe´ratures moyennes, le facteur d’augmentation F est approximativement donne´
par (Troe (1979)) :
log10 F ≈
log10 Fc
1 +
[
log10(k0/k∞)
N
] (2.61)
et les parame`tres Fc et N peuvent alors eˆtre tire´s de revue de travaux the´oriques tel que ceux
de Cobos et Troe (2003).
Une expression encore plus simple a e´te´ adopte´e dans les revues photochimiques NASA/JPL
(Sander et al. (2006)) en choisissant de fac¸on semi-empirique Fc = 0.6 et N = 1 ; cette approxi-
mation leur permettant alors de reproduire au mieux les donne´es expe´rimentales sur l’ensemble
du domaine d’inte´reˆt atmosphe´rique terrestre.
La totalite´ des me´canismes photochimiques de´crivant le comportement des divers compose´s
d’une atmosphe`re plane´taire peut ainsi eˆtre formalise´e sous la forme d’un syste`me d’e´quations de
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Parame`tres photochimiques λ T P
Photolyses
Sections efficaces d’absorption
√ √
Rendements quantiques
√
(
√
)
Re´actions thermiques
Constantes de vitesse bimole´culaire
√
Constantes de vitesse trimole´culaire
√ √
Rapports de branchement
√ √
Tab. 2.1: De´pendances des parame`tres photochimiques avec la longueur d’onde d’irradiation λ,
la tempe´rature T et la pression P
continuite´, elles-meˆmes construites a` partir des diffe´rentes expressions et parame`tres qui viennent
d’eˆtre introduits. Tout le proble`me consiste alors a` attribuer a` chacun de ces me´canismes les
parame`tres approprie´s pour une description optimale de l’atmosphe`re plane´taire conside´re´e. A`
chaque compose´ susceptible de subir une photodissociation doit ainsi eˆtre attribue´ une section
efficace et des rendements quantiques de sa photolyse, en fonction de la longueur d’onde λ du
rayonnement incident, dans des conditions de tempe´rature et de pression adapte´es a` leur mi-
lieu re´actionnel. A` chaque re´action thermique biomole´culaire doit e´galement eˆtre attribue´e une
constante de vitesse et des rapports de branchement dans le cas ou il existerait plusieurs voies re´-
actionnelles. A` chaque re´action thermique trimole´culaire doit enfin eˆtre attribue´e des constantes
de vitesse dans les limites basse et haute pressions, ainsi que des rapports de branchement. Tous
ces parame`tres sont de surcroˆıt susceptibles de varier plus ou moins fortement avec la tempe´ra-
ture et/ou la pression. Ces diffe´rentes de´pendances sont re´sume´es dans le tableau 2.1. Il importe
donc d’incorporer dans la mesure du possible ces parame`tres dans les conditions de tempe´rature
et de pression les plus adapte´es a` l’e´tude de l’atmosphe`re plane´taire conside´re´e. Bien souvent
cependant, les parame`tres photochimiques a` incorporer n’ont pas e´te´ de´termine´s expe´rimentale-
ment et/ou the´oriquement dans une gamme de conditions approprie´e et des approximations ou
des estimations sont souvent ne´cessaires.
2.4.3 Phe´nome`nes de transport
La diffusion mole´culaire et la diffusion turbulente sont les deux seuls processus de transport
conside´re´s au cours de notre travail. Les autres phe´nome`nes dynamiques, tels que les transports
me´ridionaux ou zonaux, ne sont pris en compte que dans des mode`les bi- voir tridimensionnels.
L’e´tape suivante de la mode´lisation atmosphe´rique est de regrouper a` la fois un mode`le photo-
chimique et un mode`le dynamique ; ce qui est tre`s lourd a` re´aliser et ne´cessite des moyens de
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calcul tre`s importants. Les deux processus conside´re´s ici sont cependant suffisants et ne´cessaires
a` la mode´lisation du transport vertical dans notre atmosphe`re.
Dans les basses couches de l’atmosphe`re, le me´lange est suffisamment rapide pour y produire
une composition relative uniforme des composants atmosphe´riques majeurs. Dans une telle re´-
gion de l’atmosphe`re, de´signe´e par le terme homosphe`re, le processus de me´lange turbulent qui
procure un transport net de gaz est appele´ diffusion turbulente. Au-dessus, dans l’he´te´rosphe`re,
les espe`ces gazeuses commencent a` se se´parer diffusivement selon leur propre masse. Ce transport
net de gaz, re´sultant uniquement des mouvements mole´culaires, est appele´ diffusion mole´culaire.
La diffusion mole´culaire
Le terme de diffusion est ge´ne´ralement adopte´ pour tout transport spontane´ et irre´versible
de matie`re dans un milieu monophasique en l’absence de contraintes me´caniques ou convectives.
Ce phe´nome`ne de transport re´sulte de l’existence potentielle de diffe´rents gradients au sein de
ce milieu, en particulier d’un gradient de concentration. Dans les atmosphe`res plane´taires, les
compose´s minoritaires subissent notamment des phe´nome`nes de diffusion mole´culaire lorsque
leur distribution s’e´carte de leur e´quilibre hydrostatique caracte´ristique. En l’absence de trans-
formations chimiques, chaque compose´ minoritaire i pre´sent dans cette atmosphe`re a en effet
tendance a` eˆtre distribue´ verticalement suivant son propre e´quilibre hydrostatique de´finit par :
1
n˜i(z)
dn˜i(z)
dz
= − 1
Hi(z)
− 1
T (z)
dT (z)
dz
(2.62)
ou` n˜i(z) est la concentration du compose´ i dans l’hypothe`se de l’e´quilibre hydrostatique, et Hi
sa hauteur d’e´chelle, avec :
Hi(z) =
kBT (z)
mi(z)g(z)
(2.63)
ou` kB est la constante de Boltzmann, T (z) la tempe´rature a` l’altitude z, mi(z) la masse mo-
le´culaire du compose´ i. Les productions ou les pertes chimiques du compose´ i sont cependant
susceptibles de modifier sa concentration ni(z) vers une valeur diffe´rente de sa concentration a`
l’e´quilibre hydrostatique n˜i(z). Les phe´nome`nes de diffusion mole´culaire interviennent alors afin
de retrouver cet e´quilibre, au travers d’un flux re´sultant Φi(z) de ce compose´ i a` cette altitude
z donne´ par :
Φi(z) = −Din˜i(z)d(
ni(z)/n˜i(z))
dz
= −Di
(
dni(z)
dz
− ni(z)
n˜i(z)
dn˜i(z)
dz
)
(2.64)
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ou` Di est le coefficient de diffusion mole´culaire (cm
2s−1) du compose´ i. A` partir de la relation
2.93, on peut alors e´crire :
Φi(z) = −ni(z)Di
(
1
ni(z)
dni(z)
dz
+
1
Hi(z)
+
1
T (z)
dT (z)
dz
)
(2.65)
Dans le cas des atmosphe`res plane´taires, cette the´orie de la diffusion doit souvent eˆtre e´tendue
a` des me´langes de gaz, afin de caracte´riser la diffusion des compose´s minoritaires au sein des
compose´s atmosphe´riques les plus abondants. La the´orie de´crivant la diffusion mole´culaire dans
des me´langes binaires de gaz a e´te´ bien de´veloppe´e (Reid et al. (1988)). Pour un me´lange binaire
de mole´cules de type i et j, le flux de diffusion mole´culaire de l’espe`ce i dans le me´lange est :
Φi(z) = −Di,jndyi
dz
(2.66)
ou` n est la concentration totale du milieu, yi la fraction molaire de l’espe`ce i et Di,j (cm
2s−1)
le coefficient de diffusion mole´culaire de i dans le me´lange. Ce coefficient peut eˆtre obtenu en
re´solvant l’e´quation de Boltzmann. Les re´sultats the´oriques montrent que :
Di,j =
3
16
√
4πkBT
Mij
fD
nπσ2ijΩD
(2.67)
avec Mij (g mol
−1) la masse re´duite du syste`me :
Mij = 2
[
1
Mi
+
1
Mj
]−1
(2.68)
ou` Mi et Mj sont les masses mole´culaires respectives de i et j, kB la constante de Boltz-
mann, T (z) la tempe´rature (en K), ΩD l’inte´grale de collision, σij la longueur caracte´ristique
de Lennard-Jones (diame`tre de collision) et fD le terme de correction. L’inte´grale de collision
ΩD, et la longueur caracte´ristique de Lennard-Jones σij , de´pendent de l’expression de la force
intermole´culaire utilise´e. Plusieurs parame´trisations sont donc possibles.
Fuller et al. (1966) modifie`rent ainsi l’e´quation 2.67 pour donner :
Di,j(z) =
0.00143 T (z)1.75
P (z)
√
Mij
[
(Σv)
1/3
i + (Σv)
1/3
j
]2 (2.69)
ou` P (z) est la pression (en bar). (Σv)i et (Σv)j sont calcule´s respectivement en sommant les
diffe´rents volumes de diffusion atomique des espe`ces i et j, de´termine´s par re´gression de donne´es
expe´rimentales (Reid et al. (1988)).
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La diffusion turbulente
Au contraire de la diffusion mole´culaire, la diffusion turbulente est beaucoup moins bien de´-
crite the´oriquement. Elle repre´sente l’ensemble des processus qui, a` toutes les e´chelles, tendent
a` me´langer l’atmosphe`re. Dans la pratique, la diffusion turbulente tend a` homoge´ne´iser la com-
position de l’atmosphe`re, c’est-a`-dire a` « effacer » les variations verticales de la fraction molaire
des diffe´rents compose´s. La formation du flux de matie`re duˆ a` la diffusion turbulente est ainsi
similaire a` celle de la diffusion mole´culaire, obe´issant a` une e´quation analogue dans laquelle il
suffit notamment de substituer la concentration totale atmosphe´rique n(z) a` la concentration a`
l’e´quilibre hydrostatique n˜i(z) de l’espe`ce i. Reste alors a` se doter d’un parame`tre de mesure
phe´nome´nologique du taux moyen de me´lange vertical dans l’atmosphe`re, analogue au coefficient
de diffusion mole´culaire Di de l’espe`ce i :
Φi = −K(z)n(z)∂(
ni(z)/n(z))
∂z
(2.70)
ou` K(z) (cm2s−1) est le coefficient de diffusion turbulente, e´value´ sans toutefois connaˆıtre en
de´tail les me´canismes turbulents atmosphe´riques. La diffusion turbulente est ainsi initie´e non
plus par un e´cart a` la distribution a` l’e´quilibre hydrostratique mais par l’existence d’un e´cart a`
sa distribution moyenne.
La de´termination du coefficient de diffusion turbulente K(z) est particulie`rement cruciale et
de´licate car c’est essentiellement ce parame`tre qui gouverne la distribution verticale des compose´s
dans la basse atmosphe`re. La diffusion turbulente n’est en effet ne´gligeable devant la diffusion
mole´culaire qu’a` tre`s haute altitude. La re´gion pour laquelle les deux processus sont du meˆme
ordre de grandeur est appele´e homopause. Lindzen (1971) a montre´ que la turbulence pouvait
eˆtre ge´ne´re´e par la propagation d’ondes de gravite´ dont l’amplitude varie comme P (z)−
1
2 avec
P (z) la pression atmosphe´rique. Le coefficient de diffusion turbulente K(z) peut alors s’e´crire :
K(z) = K0
(
P0
P (z)
)γ
(2.71)
K0 et P0 sont respectivement le coefficient de diffusion turbulente et la pression atmosphe´rique a`
une altitude de re´fe´rence, et γ un parame`tre ajustable. Des conside´rations the´oriques permettent
de fixer la valeur de ce parame`tre γ a` 0,5 (Lindzen (1971); Hunten (1975)), dans le cas ou` la
diffusion turbulente est principalement le re´sultat de la dissipation d’ondes de gravite´.
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2.4.4 La condensation
Les conditions de tempe´rature et de pression des atmosphe`res plane´taires peuvent eˆtre telles
que certains compose´s sont susceptibles d’y condenser, formant des nuages ou des brouillards.
Cette condensation est un processus qui provoque la perte de certains compose´s gazeux dans la
stratosphe`re et il est donc important de la prendre en compte dans les mode`les, en paralle`le avec
les autres processus de perte et de production chimiques ainsi que les phe´nome`nes de transport.
A` une tempe´rature donne´e T , infe´rieure a` la tempe´rature critique Tc, la pression de vapeur
saturante P si d’un compose´ i est la pression d’e´quilibre entre la phase liquide (ou solide) de ce
compose´ et la phase vapeur. Les tempe´ratures des atmosphe`res plane´taires sont souvent telles
que les pressions de vapeur saturante de plusieurs compose´s y sont tre`s faibles, ce qui rend
tre`s difficiles leur de´termination en laboratoire. Pour cette raison, la pre´cision de l’extrapolation
de cette proprie´te´ thermodynamique a` toutes tempe´ratures, dont il existe plusieurs mode`les
the´oriques, est tre`s importante. Le mode`le le plus simple correspond a` l’e´quation de Clausius-
Clapeyron, qui est de´rive´e de l’e´quilibre thermodynamique entre les phases gazeuses et liquides.
La pression de vapeur saturante P si y est relie´e a` la tempe´rature T , par rapport a` une pression
P ∗ et une tempe´rature T ∗ connues :
ln
P si
P ∗
=
−∆Hi
R
(
1
T
− 1
T ∗
)
(2.72)
ou` ∆Hi est l’enthalpie de lique´faction du compose´ i, pour une condensation en phase liquide.
Les mesures de P en fonction de T permettent de calculer ∆H.
En supposant ∆Hi constant en fonction de la tempe´rature, l’e´quation de Clapeyron peut
ainsi eˆtre obtenue et utilise´e a` toutes les tempe´ratures. :
lnPsat = A− B
T
(2.73)
ou` A et B sont des parame`tres inde´pendants de la tempe´rature T . Cependant, ∆Hi peut va-
rier le´ge`rement en fonction de la tempe´rature T ; ces parame`tres A et B sont alors valables
uniquement pour des domaines de pression et tempe´rature limite´s et l’extrapolation d’une telle
expression pour des conditions tre`s diffe´rentes reste incertaine. Il existe ne´anmoins des relations
plus sophistique´es, inte´grant des termes correctifs tenant compte de ces variations (Reid et al.
(1988)), et qui permettent alors de de´terminer plus pre´cise´ment la pression de vapeur saturante
des diffe´rents compose´s concerne´s.
Une fois leur pression de vapeur saturante P si de´termine´e pour les conditions de tempe´rature
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et de pression de l’atmosphe`re conside´re´e, elle peut eˆtre compare´e a` leur pression partielle atmo-
sphe´rique correspondantes. En l’absence de sursaturation, un compose´ dont la pression partielle
est supe´rieure a` la pression de vapeur saturante doit condenser. A` l’e´quilibre, son abondance a`
saturation yeqi (z) , c’est-a`-dire son abondance maximale permise par condensation, est de´finie
ainsi par :
yeqi (z) =
P si (z)
Pi(z)
(2.74)
L’existence d’une e´ventuelle sursaturation modifie cette relation en y inse´rant un facteur fs
permettant d’en tenir compte :
yeqi (z) = fs
P si (z)
Pi(z)
(2.75)
Le mode`le le plus simple consiste a` de´coupler la condensation des processus de photochimie
et de transport. Cette me´thode consiste a` supposer que la pression partielle Pi(T ) d’un compose´
i a` un niveau de tempe´rature T (z) ne peut pas de´passer sa pression de vapeur saturante P si (T )
et a` imposer donc yi(z) < y
s
i (z). L’inte´gration nume´rique est effectue´e dans un premier temps
sans condensation et donne, pour un pas de temps ∆t, l’ensemble des variations potentielles ∆yi
des abondances de tous les compose´s i, et ce pour chaque niveau d’altitude z a` partir de leur
abondance yi(t). Les abondances yi(t + ∆t) sont ensuite obtenues en e´liminant l’exce´dent par
rapport a` la saturation :
yi(t+∆t) = yi(t) + ∆yi si yi(t) + ∆yi ≤ ysi (2.76)
yi(t+∆t) = y
s
i +∆yi si yi(t) + ∆yi > y
s
i (2.77)
Dans le cas ou` yi(t) + ∆yi > y
s
i , le nombre de mole´cules ayant condense´ durant l’intervalle
de temps ∆t est donne´ par :
Nc(z) = (yi(z, t) + ∆yi − ysi (z))n(z) (2.78)
L’inte´reˆt de cette me´thode, largement utilise´e, re´side essentiellement dans sa simplicite´ mais
elle est cependant incompatible avec la me´thode de Crank-Nicholson, choisie pour la re´solution
de l’e´quation de continuite´ (voir 2.4.5 42).
∂ni
∂t
= fi(t) = Pi − niLi − div(Φi) (2.79)
En effet, dans la me´thode de Crank-Nicholson, les variations calcule´es sans les processus de
condensation sont utilise´es pour estimer les fonctions fi(t+∆t) au premier ordre d’un de´velop-
pement de Taylor (voir 2.4.5 46). Or les ∆yi ne sont que des variations potentielles tant que la
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correction due a` la condensation n’est pas effectue´e ; les variations re´elles seront infe´rieures ou
e´gales aux ∆yi. L’estimation de fi(t + ∆t) comporte donc une erreur. De manie`re ge´ne´rale, le
traitement de´couple´ de la condensation ne permet pas l’utilisation des me´thodes de re´solution
nume´rique implicites ou semi-implicites de´crites plus loin (voir 2.4.5 46). Or, la me´thode expli-
cite n’est stable que pour des pas d’inte´gration ∆t trop petits pour calculer une e´volution sur
des temps longs.
La me´thode de Crank-Nicholson nous impose donc d’introduire directement un terme de
perte par condensation Ci dans l’e´quation de continuite´ :
∂ni
∂t
= Pi − niLi − div(Φi)− Ci (2.80)
La condensation est alors traite´e comme un processus couple´ a` la photochimie et au transport.
Une formulation de ce terme de condensation a e´te´ propose´e par Yung et al. (1984), pour eˆtre
reprise par Summers et Strobel (1989) qui ont introduit la notion de temps caracte´ristique de
condensation tc en posant :
Ci =
ni − nsi
tc
si ni > n
s
i (2.81)
Ci = 0 si ni ≤ nsi (2.82)
Ainsi mode´lise´e, la condensation agit de fac¸on a` ce que ni reste proche de n
s
i . La sursaturation
(ni > n
s
i ) est permise et se traduit par un taux de condensation d’autant plus e´leve´ que la sur-
saturation du milieu est importante. Cette expression simplifie´e de Ci ne constitue e´videmment
pas une mode´lisation rigoureuse du phe´nome`ne complexe qu’est la condensation. Pour de´crire
de fac¸on re´aliste un tel processus, il faudrait faire intervenir la concentration des sites de nucle´a-
tion, leur croissance, leur distribution en nombre et en taille, ainsi que leur se´dimentation vers
des altitudes infe´rieures et leur e´ventuelle e´vaporation. Cette pre´ce´dente formulation ne permet
qu’une description phe´nome´nologique de la condensation, et la variable tc est ge´ne´ralement fixe´e
de fac¸on a` ce que la sursaturation obtenue soit re´aliste. Summers et Strobel (1989) ont ainsi
propose´ l’approximation suivante :
tc =
(
α
√
kBT
2πmi
(1− P
s
P
A)
)−1
(2.83)
α est la probabilite´ d’adhe´rence d’une mole´cule i sur une surface condense´e, mi la masse de cette
mole´cule et A la surface disponible par unite´ de volume pour la condensation. En connaissant
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le rayon moyen r et la concentration n des noyaux de nucle´ation, on peut calculer :
A = 4πr2n
2.4.5 Re´solution nume´rique
Mise en e´quation du proble`me
L’e´quation de continuite´ du compose´ i a` l’altitude z s’e´crit :
∂ni
∂t
= Pi − niLi − div(Φi)− Ci (2.84)
Si on s’inte´resse a` la fraction molaire yi du compose´ i, nyi = ni, ou` n est la concentration
totale, on obtient alors :
∂yi
∂t
=
1
n
(Pi − div(Φi)− Ci)− yiLi (2.85)
Le flux obe´it a` l’e´quation de diffusion :
Φi = −niDi
[
1
ni
∂ni
∂z
+
1
Hi
+
(1 + αi)
T
∂T
∂z
]
− niK
[
1
yi
∂yi
∂z
]
(2.86)
ou` αi est le facteur de diffusion thermique et Hi la hauteur d’e´chelle du compose´ i, c’est a` dire :
Hi =
RT
Mig
(2.87)
Or :
1
ni
∂ni
∂z
=
1
n
∂n
∂z
+
1
yi
∂yi
∂z
(2.88)
On obtient donc :
1
ni
∂ni
∂z
+
1
Hi
+
(1 + αi)
T
∂T
∂z
=
1
yi
∂yi
∂z
+
1
Hi
− 1
Ha
+
αi
T
∂T
∂z
(2.89)
Et finalement :
Φi = −niDi
[
1
yi
∂yi
∂z
+
1
Hi
− 1
Ha
+
αi
T
∂T
∂z
]
− niK
[
1
yi
∂yi
∂z
]
(2.90)
En coordonne´es sphe´riques, l’expression de la divergence du flux est :
div(Φji ) =
1
r2j
∂(r2jΦ
j
i )
∂r
∣∣∣∣∣
rj
(2.91)
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En posant le rayon rj = (R0+ zj) ou` R0 est le rayon du corps plane´taire conside´re´ (distance
de son centre au niveau z = 0) et z l’altitude, on obtient :
div(Φji ) =
1
(R0 + zj)2
∂((R0 + zj)
2Φji )
∂z
∣∣∣∣∣
zj
=
2
R0 + zj
Φji +
∂Φji
∂z
∣∣∣∣∣
zj
(2.92)
Discre´tisation en altitude
Nous allons transformer les variables pre´ce´dentes, continues en fonction de l’altitude, en
variables discre`tes. Dans la suite, l’indice i se re´fe`re au compose´ et l’indice j au niveau d’altitude.
La discre´tisation des termes de production et de perte chimique ne pose pas de difficulte´s. Afin
de coupler deux niveaux conse´cutifs j et j + 1, on e´crit le flux du compose´ i a` l’altitude j + 12
(au milieu des deux couches) :
Φ
j+ 1
2
i = −n
j+ 1
2
i D
j+ 1
2
i

 1
y
j+ 1
2
i
∂yi
∂z
∣∣∣∣
z
j+12
+
1
H
j+ 1
2
i
− 1
H
j+ 1
2
a
+
αi
T j+
1
2
∂T
∂z
∣∣∣∣
z
j+12


−nj+
1
2
i K
j+ 1
2

 1
y
j+ 1
2
i
∂yi
∂z
∣∣∣∣
z
j+12

 (2.93)
Au premier ordre, le calcul de de´rive´e donne :
∂yi
∂z
∣∣∣∣
z
j+12
≈ 1
∆z
(yj+1i − yji )
≈ ∆y
j+ 1
2
i
∆z
(2.94)
Une quantite´ e´value´e a` l’altitude zj+ 1
2
est la moyenne des valeurs e´value´es aux altitudes zj et
zj+1 et on la note entre crochets (〈 〉). Par exemple :
D
j+ 1
2
i ≈
1
2
(
Dj+1i +D
j
i
)
= 〈Dj+
1
2
i 〉 (2.95)
On effectue la meˆme approximation pour toutes les variables e´value´es a` zj+ 1
2
et zj− 1
2
et on note :
Ψ
j+ 1
2
i =
1
H
j+ 1
2
i
− 1
H
j+ 1
2
a
+
αi
T j+
1
2
∂T
∂z
∣∣∣∣
z
j+12
(2.96)
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On fait l’approximation suivante :
〈Ψj+
1
2
i 〉 =
2
Hj+1i +H
j
i
− 2
Hj+1a +H
j
a
+
2αi
∆z
T j+1 − Tj
T j+1 + Tj
(2.97)
ou` αi est nul pour tous les compose´s sauf l’hydroge`ne H2 (αi = −0.25). Cependant, dans ce
dernier cas, le dernier terme de l’e´quation est ne´gligeable a` toutes les altitudes devant les autres,
et par conse´quent :
〈Ψj+
1
2
i 〉 ≈
2
Hj+1i +H
j
i
− 2
Hj+1a +H
j
a
(2.98)
L’e´quation 2.93 devient alors :
Φ
j+ 1
2
i = −〈nj+
1
2 〉

〈Dj+ 12i 〉

∆yj+ 12i
∆z
+ 〈yj+
1
2
i 〉〈Ψ
j+ 1
2
i 〉

+ 〈Kj+ 12 〉∆yj+ 12i
∆z

 (2.99)
Le terme Φ
j− 1
2
i s’obtient de la meˆme manie`re que Φ
j+ 1
2
i a` partir de l’e´quation 2.93 en chan-
geant j + 1 et j respectivement par j et j − 1.
Trois niveaux d’altitude sont couple´s dans les expressions du flux et de sa de´rive´e :
Φji =
1
2
[
Φ
j+ 1
2
i +Φ
j− 1
2
i
]
(2.100)
∂Φji
∂z
∣∣∣∣∣
zj
=
1
∆z
[
Φ
j+ 1
2
i − Φ
j− 1
2
i
]
(2.101)
A` partir des e´quations 2.100 et 2.100, on obtient :
div(Φji ) =
(
1
R0 + zj
+
1
∆z
)
Φ
j+ 1
2
i +
(
1
R0 + zj
− 1
∆z
)
Φ
j− 1
2
i (2.102)
div(Φji ) = −
(
1
R0 + zj
+
1
∆z
)
〈nj+ 12 〉
×

〈Dj+ 12i 〉

∆yj+ 12i
∆z
+ 〈yj+
1
2
i 〉〈Ψ
j+ 1
2
i 〉

+ 〈Kj+ 12 〉∆yj+ 12i
∆z


−
(
1
R0 + zj
− 1
∆z
)
〈nj− 12 〉
×

〈Dj− 12i 〉

∆yj− 12i
∆z
+ 〈yj−
1
2
i 〉〈Ψ
j− 1
2
i 〉

+ 〈Kj− 12 〉∆yj− 12i
∆z

 (2.103)
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L’atmosphe`re e´tudie´e est comprise entre deux altitudes limites zmin (niveau j = jmin) et
zmax (niveau j = jmax). Le calcul de la divergence du flux a` ces altitudes prend en compte les
conditions aux limites. En effet, les quantite´s a` zjmin−1 et zjmax+1 ne sont pas connues ou n’ont
pas de re´alite´ physique dans le cas de la surface. Trois cas sont envisageables : on impose soit le
flux, soit la fraction molaire, soit la vitesse de diffusion.
Conditions limites a` l’altitude zmin
Fraction molaire impose´e. Pour certains compose´s, on fixe la fraction molaire fx a` zjmin−1.
Les quantite´s Djmin−1i , Ψ
jmin−1
i et K
jmin−1 sont prises e´gales a` leurs valeurs a` l’altitude zmin.
L’e´quation 2.103 s’e´crit alors :
div(Φjmini ) = −
(
1
R0 + zmin
+
1
∆z
)
〈njmin+ 12 〉
×

〈Djmin+ 12i 〉

∆yjmin+ 12i
∆z
+ 〈yjmin+
1
2
i 〉〈Ψ
jmin+
1
2
i 〉

+ 〈Kjmin+ 12 〉∆yjmin+ 12i
∆z


−
(
1
R0 + zmin
− 1
∆z
)
njmin
×
{
Djmini
[
yjmini − fx
∆z
+
yjmini + fx
2
Ψjmini
]
+Kjmin
yjmini − fx
∆z
}
(2.104)
Flux impose´. Il est e´galement possible de fixer le flux. On lui impose ge´ne´ralement une valeur
nulle a` moins d’introduire un flux d’e´vaporation ou d’origine volcanique.
vi = −K
Hi
(2.105)
soit :
Φ
jmin−
1
2
i = v
jmin
i y
jmin
i n
jmin = −K
jmin
Hjmini
njmini (2.106)
L’e´quation 2.103 s’e´crit alors :
div(Φjmini ) = −
(
1
R0 + zmin
+
1
∆z
)
〈njmin+ 12 〉
×

〈Djmin+ 12i 〉

∆yjmin+ 12i
∆z
+ 〈yjmin+
1
2
i 〉〈Ψ
jmin+
1
2
i 〉

+ 〈Kjmin+ 12 〉∆yjmin+ 12i
∆z


+
(
1
R0 + zmin
− 1
∆z
)
viy
jmin
i n
jmin (2.107)
Conditions limites a` l’altitude zmax
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Pour zmax, le flux est nul pour tous les compose´s sauf en cas d’e´chappement ou d’un apport
externe. Dans ce cas, l’e´quation 2.103 s’e´crit :
div(Φjmaxi ) = −
(
1
R0 + zmax
− 1
∆z
)
〈njmax− 12 〉
×

〈Djmax− 12i 〉

∆yjmax− 12i
∆z
+ 〈yjmax−
1
2
i 〉〈Ψ
jmax−
1
2
i 〉

+ 〈Kjmax− 12 〉∆yjmax− 12i
∆z


+
(
1
R0 + zmax
+
1
∆z
)
Φ
jmax+
1
2
i (2.108)
Re´solution de l’e´quation de continuite´
On est donc amene´ a` re´soudre l’e´quation de continuite´ a` chaque niveau d’altitude j et pour
chaque compose´ i :
∂yji
∂t
=
1
nj
(
P ji − yjinjLji − div(Φji )− Cji
)
(2.109)
Ce qui peut s’e´crire :
nj
∂yji (t)
∂t
= f ji (t) (2.110)
En posant
f ji = P
j
i − yjinjLji − div(Φji )− Cji (2.111)
Il existe trois me´thodes principales pour re´soudre ce type d’e´quation : la me´thode explicite, la
me´thode implicite et la me´thode semi-implicite de Crank-Nicholson (voir Figure 2.6 et Nougier
(1987)).
La me´thode explicite. Elle consiste a` de´velopper le membre de gauche de l’e´quation 2.110 au
premier ordre et a` calculer f ji au temps t. Il s’agit donc de l’e´valuation de sa de´rive´e a` droite en
t et centre´e en j. L’e´quation 2.110 devient :
nj
∆yji
∆t
= f ji (t) (2.112)
Cette me´thode est rapide mais instable si le pas de temps ∆t n’est pas suffisamment petit.
La me´thode implicite. Elle consiste encore a` de´velopper le membre de gauche de l’e´quation
2.110 au premier ordre mais, contrairement a` la me´thode pre´ce´dente, a` calculer f ji au temps
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j − 1 j − 1 j − 1j j jj + 1 j + 1 j + 1
t
t+ ∆t
2
t+∆t
∂y
j
i (t)
∂t
∣∣∣∣
t+∆t
2
∂y
j
i (t)
∂t
∣∣∣∣
t+∆t
2
∂y
j
i (t)
∂t
∣∣∣∣
t+∆t
2
explicite implicite semi-implicite
Fig. 2.6: Me´thodes explicites, implicites, semi-implicites.
t+∆t. Il s’agit donc de l’e´valuation de sa de´rive´e a` gauche en t et centre´e en j.
nj
∆yji (t)
∆t
= f ji (t+∆t) (2.113)
Cette me´thode est lente (calcul matriciel), mais universellement stable.
La me´thode semi-implicite de Crank-Nicholson. Les deux pre´ce´dentes me´thodes implicite
et explicite sont combine´es en e´crivant :
nj
∆yji
∆t
=
1
2
[
f ji (t) + f
j
i (t+∆t)
]
(2.114)
L’erreur faite sur le calcul avec un pas de temps ∆t est plus faible que dans les me´thodes se´pare´es
car on e´value les fonctions au milieu de l’intervalle plutoˆt qu’aux extre´mite´s.
Toutes ces me´thodes peuvent s’exprimer de fac¸on unique :
nj
∆yji
∆t
= θf ji (t+∆t) + (1− θ)f ji (t) (2.115)
ou` θ est le degre´ - parame`tre d’implicite´, qui de´signe une me´thode explicite (θ = 0), implicite
(θ = 1) ou Crank-Nicholson (θ = 12). La me´thode est stable pour θ ≥ 1/2. Dans la pratique, nous
utilisons une valeur θ = 0.501.
Me´thode de Crank-Nicholson
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L’e´quation 2.110 est re´solue avec la me´thode de Crank-Nicholson. Au premier ordre :
∂yji (t)
∂t
≈ ∆y
j
i (t)
∆t
=
yji (t+∆t)− yji (t)
∆t
(2.116)
et
f ji (t+∆t) = f
j
i (t) +
∂f ji (t)
∂yj−1i (t)
∆yj−1i +
∂f ji (t)
∂yj+1i (t)
∆yj+1i +
N∑
k=1
∂f ji (t)
∂yjk(t)
∆yjk (2.117)
car f ji (t) ne de´pend que de y
j
k(t), y
j−1
i (t) et y
j+1
i (t) ; N est le nombre de compose´s.
A` partir de la relation 2.115, on obtient :
nj
∆yji
∆t
= f ji (t) + θ
(
∂f ji (t)
∂yj−1i (t)
∆yj−1i +
N∑
k=1
∂f ji (t)
∂yjk(t)
∆yjk +
∂f ji (t)
∂yj+1i (t)
∆yj+1i
)
(2.118)
que l’on peut e´crire sous la forme :
θ
∑
k 6=1
∂f ji (t)
∂yjk(t)
∆yjk+
(
nj
∆t
− θ∂f
j
i (t)
∂yji (t)
)
∆yji − θ∆yj−1i
∂f ji (t)
∂yj−1i (t)
− θ∆yj+1i
∂f ji (t)
∂yj+1i (t)
= f ji (t) (2.119)
Soient ~Y, ~F et ~n les vecteurs donc les composantes sont respectivement yji (t), f
j
i (t) et n
j(t)
pour j ∈ [zmin, zmax] et i ∈ [1, N ], c’est-a`-dire :
~Y =
{
yjmin1 , y
jmin
2 , . . . , y
jmin
N , y
jmin+1
1 , . . . , y
jmin+1
N , . . . , y
jmax
1 , . . . , y
jmax
N
}
~F =
{
f jmin1 , . . . , f
jmin
N , . . . , f
jmax
1 , . . . , f
jmax
N
}
~n =
{
njmin , njmin+1, . . . , njmax
}
Le syste`me s’e´crit alors sous la forme matricielle :(
~n
∆t
− θJ
)
∆~Y = ~F (2.120)
ou` J est la matrice jacobienne du syste`me. Cette matrice tridiagonale par bloc a la forme
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suivante : 

ajmin cjmin
bjmin+1 ajmin+1 cjmin+1 0
. . . . . . . . .
. . . . . . . . .
. . . . . . . . .
0 bjmax−1 ajmax−1 cjmax−1
bjmax ajmax


ou` aj , bj et cj sont des matrices diagonales (N ×N).
– La matrice aj contient les termes
∂fji
∂yjk
, i ∈ [1, N ] et k ∈ [1, N ].
– La matrice bj contient les termes
∂fji
∂yj−1i
, soit
∂(div(Φji ))
∂yj−1i
.
– La matrice cj contient les termes
∂fji
∂yj+1i
, soit
∂(div(Φji ))
∂yj+1i
.
On passe de la matrice J a` la matrice A =
(
~n
∆t − θJ
)
en multipliant tous les termes de J
par −θ et en ajoutant aux termes diagonaux de aj le terme nj∆t . Pour re´soudre l’e´quation 2.120,
la me´thode LU par bloc est utilise´e, en e´crivant la matrice A sous la forme d’un produit de
deux matrices : L, matrice triangulaire infe´rieure (Lower triangular), et U, matrice triangulaire
supe´rieure (Upper triangular) (Press et al. (1992)).
Expression des matrices a, b et c
La matrice a contient les termes
∂(div(Φji ))
∂yji
qui s’obtiennent a` partir de l’e´quation 2.103. Soit :
∂(div(Φji ))
∂yji
= −
(
1
R0 + zj
+
1
∆z
)
〈nj+ 12 〉

〈Dj+ 12i 〉

〈Ψj+ 12i 〉
2
− 1
∆z

− 〈Kj+ 12 〉
∆z


−
(
1
R0 + zj
− 1
∆z
)
〈nj− 12 〉

〈Dj− 12i 〉

〈Ψj− 12i 〉
2
+
1
∆z

+ 〈Kj− 12 〉
∆z

(2.121)
car
∂
∂yji

∆yj± 12i
∆z

 = ∓ 1
∆z
(2.122)
et
∂〈yj+
1
2
i 〉
∂yji
=
1
2
(2.123)
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On obtient de la meˆme manie`re les termes de la matrice b :
∂(div(Φji ))
∂yj−1i
= −
(
1
R0 + zj
− 1
∆z
)
〈nj− 12 〉

〈Dj− 12i 〉

〈Ψj− 12i 〉
2
− 1
∆z

− 〈Kj− 12 〉
∆z

 (2.124)
et de la matrice c :
∂(div(Φji ))
∂yj+1i
= −
(
1
R0 + zj
+
1
∆z
)
〈nj+ 12 〉

〈Dj+ 12i 〉

〈Ψj+ 12i 〉
2
+
1
∆z

+ 〈Kj+ 12 〉
∆z

 (2.125)
Conditions limites
Aux altitudes limites zmin et zmax, les e´quations 2.121, 2.124 et 2.125 prennent diffe´rentes
formes suivant les compose´s.
Altitude zmin
Dans le cas ou` c’est la fraction molaire qui est impose´e, l’e´quation 2.121 s’e´crit :
∂(div(Φjmini ))
∂yjmini
= −
(
1
R0 + zmin
− 1
∆z
)
njmin
{
〈Djmini 〉
[
〈Ψjmini 〉
2
+
1
∆z
]
+
〈Kjmin〉
∆z
}
−
(
1
R0 + zmin
+
1
∆z
)
〈njmin+ 12 〉
×

〈Djmin+ 12i 〉

〈Ψjmin+ 12i 〉
2
− 1
∆z

− 〈Kjmin+ 12 〉
∆z

 (2.126)
Pour les autres compose´s, c’est leur flux vertical qui est fixe´, ge´ne´ralement a` 0. Dans ce cas :
∂(div(Φjmini ))
∂yjmini
= −
(
1
R0 + zmin
+
1
∆z
)
〈njmin+ 12 〉
×

〈Djmin+ 12i 〉

〈Ψjmin+ 12i 〉
2
− 1
∆z

− 〈Kjmin+ 12 〉
∆z


+
(
1
R0 + zmin
− 1
∆z
)
vin
jmin (2.127)
L’e´criture des termes de la matrice c ne pose pas de proble`me et la matrice b n’est pas de´finie
puisqu’elle n’apparaˆıt pas dans la matrice jacobienne J du syste`me.
Altitude zmax
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Dans ce cas, c’est le flux qui est fixe´ pour tous les compose´s. L’e´quation 2.121 s’e´crit alors :
∂(div(Φjmaxi ))
∂yjmaxi
= −
(
1
R0 + zmax
− 1
∆z
)
〈njmax− 12 〉
×

〈Djmax− 12i 〉

〈Ψjmax− 12i 〉
2
+
1
∆z

+ 〈Kjmax− 12 〉
∆z

 (2.128)
+
(
1
R0 + zmax
− 1
∆z
)
vin
jmax (2.129)
Cette fois, c’est la matrice c qui n’est pas utilise´e.
Application a` un cas simple
Afin de pre´ciser la me´thode de re´solution, nous allons appliquer la me´thode pre´ce´dente a` un
syste`me atmosphe´rique simple. Soit un syste`me chimique compose´ de trois compose´s X, Y et Z
de fractions molaires respectives y1, y2 et y2 interagissant selon deux re´actions :
X + hν −→ Y + Z J
Y + Z +M −→ X +M k (2.130)
ou` J est le coefficient de photodissociation du compose´ X et k la constante de re´action a` trois
corps, ou recombinaison, de Y et Z. L’e´quation 2.110 s’e´crit alors pour chaque compose´ :
n
∂y1
∂t
= n2y2y3k − ny1J − div(Φ1) = f1 (2.131)
n
∂y2
∂t
= ny1J − n2y2ky3 − div(Φ2) = f2 (2.132)
n
∂y3
∂t
= ny1J − n2y3ky2 − div(Φ3) = f3 (2.133)
Puisqu’il n’y a pas de de´pendance en altitude, la matrice J se re´duit a` la matrice a :
J = a =


−nJ kn2y3 kn2y2
nJ −kn2y3 −kn2y2
nJ −n2y3k −n2y2k

 (2.134)
La matrice A devient :
A =


θnJ − n∆t −θkn2y3 −θkn2y2
−θnJ θkn2y3 − n∆t θkn2y2
−θnJ θn2y3k θn2y2k − n∆t

 (2.135)
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Finalement, la variation du rapport de me´lange de chaque compose´ est donne´e par :


∆y1
∆y2
∆y3

 =


θnJ − n∆t −θkn2y3 −θkn2y2
−θnJ θkn2y3 − n∆t θkn2y2
−θnJ θn2y3k θn2y2k − n∆t


−1
f1
f2
f3

 (2.136)
Le syste`me a` re´soudre s’e´crit, en conservant les notations pre´ce´dentes,
∆~Y = A−1~F (2.137)
soit :
~Y(t+∆t) = ~Y(t) +
(
~n(t)
∆t
− θJ(t)
)−1
~F(t) (2.138)
A` chaque inte´gration, la variation du rapport de me´lange de chaque compose´ est calcule´e
a` chaque altitude. Suivant l’importance de cette variation, le pas de temps est modifie´ afin
d’ame´liorer la pre´cision des calculs. Soit δy/y la plus grande variation du rapport de me´lange
calcule´e pour tous les compose´s et a` toutes les altitudes :
δy
y
= maxi,j
[
yji (t+∆t)− yji (t)
yji (t)
]
(2.139)
Suivant la valeur de δy/y, le pas de temps ∆t sera modifie´ comme suit :
si δy/y ≤ 0, 10 alors ∆t→ ∆t
si δy/y ≤ 0, 05 alors ∆t→ 1, 20∆t
si δy/y ≤ 0, 01 alors ∆t→ 1, 50∆t
si δy/y ≤ 0, 0001 alors ∆t→ 2, 00∆t
si δy/y > 0, 1 alors ∆t→ 0, 75∆t
Ainsi, si la plus grande variation est supe´rieure a` 10%, les nouveaux rapports de me´lange au
temps t + ∆t ne sont pas pris en compte, le pas de temps est diminue´ et le calcul est recom-
mence´. Si la plus grande variation est infe´rieure a` 5%, le pas de temps est augmente´. Sinon, il
reste constant. L’inte´gration est initialise´e avec un pas de temps de 10−7 s.
Si le syste`me e´tudie´e est bien conditionne´, c’est-a`-dire si les conditions aux limites du mode`le
sont cohe´rentes, il peut converger vers un e´tat stationnaire. De la manie`re dont le pas de temps
est ajuste´, le syste`me est a` l’e´tat stationnaire lorsque le pas de temps augmente a` chaque ite´ration
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d’un facteur 2 et que la plus grande variation des rapports de me´lange ne cesse de diminuer. Cette
e´volution ide´ale du programme ne peut malheureusement pas se produire a` cause des conditions
limites qui fixent le flux sortant ou entrant des compose´s. En effet, lorsque le pas de temps devient
trop grand, la quantite´ de mole´cules apporte´e ou substitue´e aux couches limites est importante
et induit une variation importante des rapports de me´lange. Le pas de temps s’e´croule alors. Un
certain nombre d’ite´rations sont ensuite ne´cessaires pour re´tablir un e´tat stationnaire chimique
et dynamique. Ce processus se re´pe´tant ainsi continuellement, il est parfois ne´cessaire d’imposer
au pas de temps une valeur limite maximale afin de stabiliser l’e´volution du syste`me.
2.5 Application a` Titan
Afin d’appliquer notre mode´lisation photochimique a` l’atmosphe`re de Titan, nous devons
fixer certains parame`tres d’entre´e incontournables, tandis que d’autres seront conside´re´s comme
des variables a` de´terminer. Dans cette section, nous faisons la revue de ces diffe´rents parame`tres
en de´gageant de fac¸on critique et autant que possible les choix ine´vitables que nous avons du
faire pour la suite de notre e´tude.
2.5.1 Profil thermique
La structure thermique globale de Titan est connue depuis les anne´es 1970-1980. En effet,
c’est a` cette e´poque que les premie`res observations spectroscopiques en infrarouge ont montre´
que le spectre de Titan pre´sentait une forte intensite´ a` une longueur d’onde correspondant a`
l’e´mission du me´thane CH4, de l’e´thane C2H6 mais aussi de l’ace´tyle`ne C2H2 et de l’e´thyle`ne
C2H4 (Gillett (1975)). Ceci implique directement la pre´sence d’une inversion de tempe´rature
6,
et donc la pre´sence, comme sur Terre, d’une structure atmosphe´rique stratifie´e :
– une troposphe`re pre´sentant un gradient vertical de tempe´rature ne´gatif, en e´quilibre radiatif-
convectif avec la surface chauffe´e par le flux solaire.
– une stratosphe`re marque´e par un fort gradient vertical de tempe´rature positif duˆ a` l’ab-
sorption directe de ce meˆme flux solaire par les ae´rosols.
6Gillett et al. (1973) ont montre´ que le spectre de Titan pre´sentait une forte e´mission autour de 8-13 µm. Ceci
pourrait eˆtre cause´ soit par une transmission importante de l’atmosphe`re a` ces longueurs d’onde, le rayonnement
provenant alors de couches chaudes et denses pre`s de la surface (mode`le de l’effet de serre de Allen et Murdock
(1971) et Pollack (1973)), soit par la pre´sence a` la fois de compose´s ayant des transitions de rotation-vibration
dans cette gamme de longueur d’onde et d’une inversion du gradient vertical de tempe´rature (mode`le d’inversion
de tempe´rature de Danielson et al. (1973) and Caldwell (1977)). La deuxie`me hypothe`se, confirme´e par des
observations supple´mentaires dans les domaines micro-onde et radio (Briggs (1974); Jaffe et al. (1979)), implique
en outre l’existence de particules solides en suspension dans la haute atmosphe`re, absorbant dans l’UV-visible et
relativement transparentes dans l’infrarouge : les ae´rosols.
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De toutes premie`res e´tudes, faisant suite au survol de Titan par Voyager 1 en 1980, e´value`rent
ainsi la tempe´rature de surface a` 97 ± 4 K, tempe´rature qui de´croirait jusqu’a` atteindre une
valeur de 72,5 ± 2 K au niveau d’une tropopause situe´e a` 40 km d’altitude, avant d’augmenter
de nouveau avec l’altitude dans la stratosphe`re jusqu’a` 174 ± 4 K (McKay et al. (1989); Lindal
et al. (1983); Lellouch et al. (1989)).
4°N
16°S
Absorptions mesure´es
Vue du Soleil
Fig. 2.7: Illustration de la trajectoire de Voyager 1 durant son survol de Titan et des coordon-
ne´es des mesures d’absorption effectue´es par l’instrument UVS (UltraViolet Spectrometer).
Diffe´rentes me´thodes furent employe´es de`s lors pour de´terminer le profil thermique de l’atmo-
sphe`re de Titan. La structure de la haute atmosphe`re (1000-1500 km) a notamment e´te´ de´duite
des mesures d’occultation7 solaire effectue´es par le spectrome`tre ultraviolet UVS (UltraViolet
Spectrometer) a` bord de Voyager 1 (Smith et al. (1982); Strobel et al. (1992); Vervack et al.
(2004)). Au travers de leur analyse de ces mesures, Smith et al. (1982) e´value`rent initialement
la tempe´rature de l’exosphe`re de Titan (1025-1575 km) a` 176 ± 20 K pour les donne´es ingress
(immersion) et 196 ± 20 K pour les donne´es egress (e´mersion). Les donne´es ingress, enregistre´es
plus proche de Titan et par la` meˆme de meilleure qualite´, furent souvent utilise´es de fac¸on pre´-
fe´rentielle dans la litte´rature et cette valeur de 176 K fut applique´e a` de nombreuses e´tudes des
7Lorsqu’une plane`te passe entre une source de rayonnement - ge´ne´ralement UV ou radio - et un observateur,
ce rayonnement est progressivement absorbe´ par l’atmosphe`re. La me´thode de l’occultation consiste pour cet
observateur a` mesurer l’atte´nuation du signal e´mis, ce qui permet par la suite de retrouver le profil thermique.
Les diffe´rents couples source/observateur possibles sont sonde/Terre (radio), e´toile/Terre (visible, proche IR),
Soleil/sonde (UV), e´toile/sonde (UV). La the´orie ge´ne´rale de l’absorption atmosphe´rique lors de phe´nome`nes
d’occultation est de´crite de fac¸on exhaustive par Smith et Hunten (1990). Rappelons uniquement que celle-ci
prend plus ge´ne´ralement ses racines sur la loi de Beer-Lambert :
I(λ) = I0(λ) exp [−τ(λ)] (2.140)
ou` I(λ) est l’intensite´ de la lumie`re apre`s atte´nuation par une certaine quantite´ du mate´riau absorbant, l’at-
mosphe`re de Titan dans notre cas, I0(λ) est l’intensite´ de la lumie`re incidente avant toute atte´nuation et τ(λ)
est la profondeur optique du mate´riau obsorbant en question. Cette expression est de´crite ici pour une lumie`re
monochromatique de longueur d’onde λ, mais peut eˆtre applique´e a` l’ensemble d’un spectre continu.
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conditions physico-chimiques de la haute atmosphe`re de Titan. La structure de la basse atmo-
sphe`re a pu eˆtre de´duite des mesures du spectrome`tre infrarouge IRIS (InfraRed Interferometric
Spectrometer) de Voyager 1 concernant la bande du me´thane CH4 a` 7.7 µm (1304 cm
−1) (Cous-
tenis et al. (1989); Lellouch et al. (1989, 1990); Coustenis et Be´zard (1995)) pour des altitudes
de 120 a` 300 km, ainsi que par les mesures d’occultation radio de Voyager 1 pour les altitudes
infe´rieures a` 200 km (Lindal et al. (1983)). La moyenne atmosphe`re (200-600 km), quant a` elle,
n’a pas pu eˆtre contrainte avec pre´cision suite a` ce survol de Voyager 1. Bien que des observations
te´le´scopiques ont pu depuis lors signaler la pre´sence d’une structure verticale particulie`rement
complexe (Hubbard et al. (1990); Sicardy et al. (1999); Tracadas et al. (2001); Bouchez (2002);
Coustenis et al. (2003); Griffith et al. (2005)), des mode`les ont du eˆtre e´labore´s pour pre´dire la
structure thermique dans cette re´gion de l’atmosphe`re (Lellouch et al. (1990); Yelle (1991); Yelle
et al. (1997)). Ces mode`les, tenant compte notamment de l’e´cart a` l’e´quilibre thermodynamique
local de l’atmosphe`re et du refroidissement radiatif des consituants minoritaires pour construire
leurs profils thermiques standards, ne´cessitent donc une e´tude couple´e pousse´e de la structure
thermique et de la composition. Ils sugge`rent l’existence d’une me´sosphe`re marque´e (gradient
vertical de tempe´rature ne´gatif) et d’une thermosphe`re (gradient vertical de tempe´rature positif)
assez froide.
Ces diffe´rents mode`les thermiques de l’atmosphe`re de Titan se base`rent sur les observa-
tions disponibles alors. Le mode`le Lellouch-Hunten (Lellouch et Hunten (1987); Lellouch et al.
(1990)) est ainsi contraint aux altitudes infe´rieures a` 200 km par leur re´analyse des mesures
d’occultation radio de Voyager 1. Inte´grant de plus les donne´es d’occultation solaire pour les
altitudes supe´rieures a` 1000 km (Smith et al. (1982); Strobel et al. (1992)), Yelle (1991) vali-
de`rent un mode`le physique pour la structure thermique de la haute atmosphe`re de Titan base´
sur la de´termination de profils de tempe´rature a` l’e´quilibre radiatif-convectif. Adaptant de fac¸on
empirique cette description the´orique de la haute atmosphe`re et reprenant les donne´es d’occul-
tation radio de Voyager 1 dans la basse atmosphe`re, le mode`le de Yelle (Yelle et al. (1997)) y est
de plus contraint par les mesures infrarouges du spectrome`tre infrarouge IRIS. Afin de pre´dire
les proprie´te´s physiques et dynamiques de l’atmosphe`re de Titan et construire ainsi un mode`le
applicable aux e´tudes d’inge´nieurie relatives a` la sonde Huygens de l’ESA, Yelle et al. (1997)
conside´re`rent l’influence des incertitudes suivantes : les incertitudes dans l’analyse des donne´es
Voyager, les incertitudes duˆes a` des variations temporelles et/ou latitudinales de la structure
et de la composition atmosphe´riques ainsi que les incertitudes induites par les variations de la
pression de surface cause´e par des phe´nome`nes climatiques et/ou topographiques. La prise en
compte de ces incertitudes se traduisit pour Yelle et al. (1997) par la construction de versions
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Fig. 2.8: Survols de Titan par Voyager 1 et Cassini.
Le survol TA de Cassini eut lieu le 26 Octobre 2004
a` 10:30 Local Time. Le survol de Voyager 1 eut lieu
le 12 Novembre 1980 a` 13:30 Local Time.
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diffe´rentes de leur mode`le : un mode`le recommande´, un mode`le de densite´ maximale, et un mo-
de`le de densite´ minimale. Notons que les diffe´rences en tempe´rature constate´es entre le mode`le
nominal et les mode`les extreˆmes atteignent jusqu’a` pre`s de 30 K.
Re´cemment, apre`s une re´analyse des donne´es d’occultation radio de Voyager 1, Vervack et al.
(2004) re´e´value`rent la tempe´rature de l’exosphe`re a` 153 ± 5 K et entreprire d’enrichir les conclu-
sions des pre´ce´dentes analyses et peut eˆtre re´soudre ainsi les contradictions encore constate´es
dans la litte´rature. Ainsi le mode`le de Vervack (Vervack et al. (2004)) est construit de telle
manie`re a` inte´grer leurs re´analyses de la haute atmosphe`re de fac¸on cohe´rente, et fusionner avec
le mode`le de Yelle dans la basse atmosphe`re. En-dessous de leur niveau de re´fe´rence a` 330 km
d’altitude, leur mode`le est identique au mode`le de Yelle. La diffe´rence la plus frappante par
rapport a` ce dernier est notamment l’absence de me´sosphe`re, dont la pre´sence n’est plus requise
pour concorder aux observations, au contraire des mode`les Lellouch-Hunten et Yelle. Dans leurs
simulations de la trajectoire d’entre´e de la sonde Huygens, Kazeminejad et al. (2005) estime`rent
de plus que les variations thermiques a` haute altitude induites par les interactions plasma et les
ae´rosols pourraient s’e´lever jusqu’a` pre`s de ± 30 K. Ils applique`rent ces variations a` la nouvelle
structure atmosphe´rique de´duite par Vervack et al. (2004) de leur re´analyse des donne´es d’occul-
tation ingress, plus fiables, pour en de´duire des profils minimums et maximums, cohe´rents avec
les profils extreˆmes du mode`le de Yelle en-dessous de 330 km. La figure 2.9 illustre les diffe´rents
profils thermiques du mode`le de Yelle, ainsi que les profils correspondants issus du mode`le de
Vervack, mais aussi le profil thermique nominal du mode`le de Lellouch-Hunten et quelques don-
ne´es observationnelles. La figure 2.10 repre´sente les profils de densite´ correspondants. Les zones
ombre´es te´moignent de l’incertitude globale encore estime´e sur la de´termination des profils de
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tempe´rature et de densite´ de l’atmosphe`re de Titan.
Sur ces profils figurent notamment certaines donne´es acquises tout re´cemment par la sonde
orbitale Cassini et l’atterisseur Huygens.
Lors du survol TA de Titan par Cassini (1200 km - 26 Octobre 2004), la structure de la
haute atmosphe`re de Titan a pu eˆtre de´duites des donne´es d’occultation du spectrome`tre UVS
(Ultraviolet Imaging Spectrometer) ainsi que des toutes premie`res mesures in situ, enregistre´es
par le spectrome`tre de masse INMS (Ion Neutral Mass Spectrometer). La tempe´rature de la
haute atmosphe`re, ainsi e´value´e a` 149 ± 3 K (Waite et al. (2005); Shemansky et al. (2005); Yelle
et al. (2006)), est en excellent accord avec les re´analyses par Vervack et al. (2004) des donne´es
d’occultation solaire de Voyager 1. Ces valeurs font toutes deux re´fe´rence a` la re´gion e´quato-
riale pre`s du terminateur, et leurs variations latitudinales et temporelles ne devraient donc pas
affecter leur comparaison. Yelle (1991) avance`rent que la tempe´rature de la haute atmosphe`re
de Titan e´tait finement re´gule´e par un e´quilibre re´troactif entre le re´chauffement solaire induit
par l’absorption du rayonnement UV extreˆme, et un refroidisssement radiatif par l’acide cyanhy-
drique HCN. Ceci qui devrait de`s lors y empeˆcher toute variation de tempe´rature a` plus grande
e´chelle. L’accord remarquable entre les tempe´ratures mesure´es par Voyager 1 et Cassini, et ce
malgre´ 23 ans d’e´cart et une diffe´rence notable dans l’intensite´ du flux solaire incident, renforce
leurs conclusions d’alors (Yelle et al. (2006)). Les donne´es de tempe´rature et de densite´ atmo-
sphe´riques concernant la haute atmosphe`re, acquises par le syste`me de mesures atmosphe´riques
in situ HASI (Huygens Atmospheric Structure Instrument) (Fulchignoni et al. (2005)) a` bord
de l’atterrisseur Huygens lors de sa plonge´e dans l’atmosphe`re de Titan le 14 Janvier 2005,
semblent ne´anmoins syste´matiquement supe´rieures a` ces donne´es INMS et UVS (Waite et al.
(2005); Shemansky et al. (2005); Yelle et al. (2006)), ainsi qu’aux dernie`res pre´visions the´oriques
(Yelle et al. (1997); Vervack et al. (2004)). Cette tendance est de plus corrobore´e par l’analyse
des effets de freinage atmosphe´rique releve´s directement par l’instrument AACS (Attitude and
Articulation Control Subsystem) a` bord de Cassini au cours de ses diffe´rents survols subse´quents
T5 (1025 km - 16 Avril 2005), T7 (1025 km - 7 Septembre 2005) et T16 (950 km - 22 Juillet
2006) et par de nouvelles donne´es INMS concernant ce meˆme survol T5 (Pelletier et al. (2006)).
Les mesures HASI sur Huygens te´moignent de surcroˆıt de l’absence d’une ve´ritable me´so-
sphe`re, ce qui confirme les toutes dernie`res pre´dictions the´oriques (Vervack et al. (2004)), mais
contredit toutefois les pre´visions ante´rieures (Lellouch et al. (1990); Yelle (1991); Yelle et al.
(1997)) ainsi que les donne´es UVS sur Cassini rapportant l’observation d’une me´sopause a` 615
km d’altitude et d’une tempe´rature minimale de 116 K. Cette absence constate´e de me´sosphe`re,
conjugue´e a` la nature tre`s chaotique du profil thermique releve´ par ce meˆme instrument dans les
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Fig. 2.9: Profils de tempe´rature T (z) de l’atmosphe`re de Titan en fonction de l’altitude re-
pre´sentant les principales mesures ainsi que les mode`les the´oriques qui en ont e´te´ de´rive´s. Les
profils de´note´s par les symboles + et × sont respectivement issus des donne´es d’occultation radio
RSS ingress et egress de Voyager 1 (tire´s de Lindal et al. (1983) et re´analyse´s par Lellouch
et al. (1989)). Les barres d’erreurs repre´sentatives a` 200 km d’altitude sont respectivement de
10 K et 15 K pour les donne´es ingress et egress. Les observations UVS de Voyager 1 sont plus
sensibles a` 1265 km (Smith et al. (1982)) et pre´sentent une diffe´rence de 30 K entre les donne´es
ingress (⊳) et egress (⊲). Les tempe´ratures de´duites par IRIS sur Voyager 1 des donne´es e´quato-
riales (Coustenis et Be´zard (1995)) sont repre´sente´es par les cercles ouverts noirs (◦). La zone
encadre´e indique les mesures et les barres d’erreurs de l’occultation stellaire de 1995 (Tracadas
et al. (2001)). Les cercles ouverts bleus (◦) repre´sentent les observations ISO (Coustenis et al.
(2003)), et les pointille´s roses les observations TEXES (Griffith et al. (2005)). Les donne´es
UVIS, INMS et CIRS de Cassini sont reporte´es respectivement par les diamants bleus (⋄), la
zone hachure´e verte et les croix rouges (×) (Flasar et al. (2005)). Le profil orange repre´sente les
donne´es HASI de Huygens (Fulchignoni et al. (2005)). Quant aux profils thermiques the´oriques
de l’atmosphe`re de Titan (en noir), leurs incertitudes respectives (en bleu et rouge), le mode`le
Lellouch-Hunten (Lellouch et Hunten (1987)) est repre´sente´ par les profils pointille´s, le mode`le
de Vervack (Vervack et al. (2004)) par les profils point-tirets et le mode`le de Yelle (Yelle et al.
(1997)) par les profils continus.
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Fig. 2.10: Profils de densite´ n(z) de l’atmosphe`re de Titan en fonction de l’altitude repre´sentant
les principales mesures ainsi que les mode`les the´oriques qui en ont e´te´ de´rive´s. Le profil orange
repre´sente les donne´es HASI de Huygens (Fulchignoni et al. (2005)). Les diffe´rents profils dans
la haute atmosphe`re repre´sentent les donne´es INMS et AACS pour diffe´rents survols (Waite
et al. (2005); Yelle et al. (2006); Pelletier et al. (2006). Quant aux profils de densite´ the´oriques
de l’atmosphe`re de Titan (en noir), et leurs incertitudes respectives (en bleu et rouge), les profils
pointille´s repre´sentent le mode`le Lellouch-Hunten (Lellouch et Hunten (1987)), les profils points-
tirets le mode`le de Vervack (Vervack et al. (2004)) et les profils continus le mode`le de Yelle (Yelle
et al. (1997)).
re´gions moyennes de l’atmosphe`re de Titan, sugge´rerait la domination d’importants phe´nome`nes
dynamiques (tels que des ondes de gravite´ et/ou des effets de mare´e) sur les processus purement
radiatifs. A` ces altitudes moyennes, les mesures HASI signalent e´galement l’existence d’une stra-
topause a` 250 km d’altitude et d’une tempe´rature maximale de 186 K. Elles contredisent ainsi
les donne´es du spectrome`tre infrarouge CIRS (Composite InfraRed Spectrometer) embarque´
sur Cassini (Flasar et al. (2005)) rapportant l’observation d’une stratopause de tempe´rature
identique mais situe´e plutoˆt a` 360 km d’altitude.
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Quant a` la troposphe`re, les donne´es HASI et CIRS sont cohe´rentes avec les donne´es de radio
occultation de Voyager 1, et par la meˆme, avec les pre´visions the´oriques qui en ont e´te´ de´rive´es
(Lellouch et Hunten (1987); Yelle et al. (1997)).
Toute la difficulte´ a` expliquer les contradictions entre les observations elle-meˆmes re´side a`
pre´sent dans la complexite´ a` mode´liser de fac¸on satisfaisante la structure thermique 3D de l’at-
mosphe`re de Titan, et notamment ses importantes variations latitudinales susceptibles d’affecter
les comparaisons. Cette complexite´ provient d’une part de la me´connaissance des phe´nome`nes
dynamiques e´voque´s pre´cedemment (Hinson et Tyler (1983); Friedson (1994)) et d’autre part de
la difficulte´ a` reproduire les caracte´ristiques de la distribution des ae´rosols, dont les variations
saisonnie`res influencent fortement la structure thermique et la circulation ge´ne´rale de l’atmo-
sphe`re de Titan (Hourdin et al. (1995); Tokano et al. (1999); Rannou et al. (2002)). Au cours de
notre e´tude, nous avons adopte´ les parame`tres d’entre´e (T (z), P (z), n(z)) recommande´s par le
mode`le de Yelle (Yelle et al. (1997)) sans toutefois prendre en compte de facteur correctif Fc(z)
te´moignant de la non-ide´alite´ de l’atmosphe`re de Titan, pertinente seulement pour des e´tudes
de la troposphe`re8 Ces parame`tres furent utilise´s notamment lors de toutes les e´tudes relatives a`
l’atterrisseur Huygens. Bien qu’un nouveau mode`le de la structure physique de l’atmosphe`re de
Titan soit en cours d’actualisation par le groupe de travail TAMWG (Titan Atmospheric Mode-
ling Working Group) pour l’analyse des parame`tres d’entre´e de Huygens ainsi que la validation
des futures activite´s de survol de Cassini, l’adoption de ces parame`tres nous permet de nous
affranchir des disparite´s encore inexplique´es entre les dernie`res observations et de conside´rer des
conditions moyennes adapte´es a` l’usage d’un mode`le photochimique 1D.
2.5.2 Transfert radiatif
Aucune incidence supe´rieure a` 75% n’a e´te´ conside´re´e lors de ce travail de the`se ; nous avons
donc ne´glige´ l’effet de la courbure atmosphe´rique, susceptible d’eˆtre introduit dans les calculs
au travers de la fonction de Chapman.
Influence des ae´rosols
Les ae´rosols diffusent et absorbent le rayonnement solaire. Compte tenu de leur importance
dans l’atmosphe`re de Titan, il est absolument ne´cessaire de tenir compte leur distribution en
taille et en concentration dans le calcul de transfert radiatif. Le calcul de l’opacite´ re´sultante
de cette absorption et diffusion des ae´rosols, de´crits comme des particules sphe´riques de type
8Lindal et al. (1983) y sugge`ra Fc(z) = 1+A
P (z)
T (z)B
avec A = 0.0563 et B = 2.75 ; Fc(z) atteint alors sa valeur
maximale de 1,03 a` la surface.
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Mie ou bien encore comme des aggre´gats de nature fractale (Cabane et al. (1993)), ne´cessite
l’introduction de me´thodes plus comple`tes, dont le de´veloppement de´passe le cadre de ce travail.
Dans la suite de celui-ci, nous avons donc applique´ l’approximation grossie`re de Yung et al.
(1984), reprise par Lara et al. (1996), consistant a` prendre une profondeur optique ajuste´e aux
observations et donne´e par :
τaero(z) =
{
240−z
50 45 < z < 240 km
0 z > 240 km
(2.141)
Diffusion Rayleigh
Les principales mole´cules responsables de la diffusion Rayleigh dans l’atmosphe`re de Titan
sont l’azote mole´culaire N2 et le me´thane CH4. Le facteur de de´polarisation et l’indice de re´-
fraction de chacun de ces gaz sont donne´s dans le tableau 5.2.3 dans les conditions normales de
tempe´rature et de pression (n) est alors le nombre de Lodschmidt et vaut 2,687.1019 mole´cules
cm−3).
Compose´ Facteur de de´polarisation δ Indice de re´fraction nr
N2 0,03 1,0002976
CH4 0,03 1,000441
Tab. 2.2: Facteurs de de´polarisation δ et indices de re´fraction nr dans les conditions normales
de tempe´rature et de pression
Les sections efficaces de diffusion Rayleigh sont alors :
σdiffCH4 =
8, 913.10−16
λ4
σdiffN2 =
4.268.10−16
λ4
Les sections efficaces de diffusion de l’azote mole´culaire N2 et du me´thane CH4 sont donc du
meˆme ordre de grandeur. Cependant, compte tenu de la tre`s grande proportion d’azote mole´cu-
laire N2 dans l’atmosphe`re de Titan, nous avons choisi de ne conside´rer que la diffusion de cette
espe`ce gazeuse dans la suite de ce travail.
L’extinction, c’est-a`-dire la profondeur optique totale, conside´re´e dans notre e´tude est alors :
τext(λ, z, θ) = τabs(λ, z, θ) + τdiff,N2(λ, z, θ) + τaero(λ, z, θ) (2.142)
La proce´dure de calcul de la diffusion multiple explique´e pre´ce´demment accroˆıt le temps de
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calcul de fac¸on tre`s importante. Nous avons donc choisi d’ignorer dans notre e´tude ces phe´no-
me`nes de diffusion multiple dans la de´termination du flux solaire UV dans l’atmosphe`re de Titan
et de limiter alors les calculs pre´ce´dents a` l’ordre 0 avec un albe´do nul a` toutes les longueurs
d’onde (pas de re´flexion surfacique).
2.5.3 Mode´lisation photochimique
Diffusion mole´culaire
Dans le cas de Titan, on cherche a` caracte´riser la diffusion des compose´s minoritaires dans
un me´lange d’azote mole´culaire N2 et de me´thane CH4. Selon les notations, le coefficient de
diffusion mole´culaire du compose´ i dans l’atmosphe`re de Titan Di,(CH4,N2) (cm
2s−1), conside´re´e
ici comme un me´lange binaire, peut alors eˆtre calcule´ selon la loi de Blanc (Blanc (1908)) :
Di,(CH4,N2) =
(
yCH4
Di,CH4
+
yN2
Di,N2
)−1
(2.143)
ou` yCH4 et yN4 sont respectivement les fractions molaires de methane CH4 et d’azote mole´culaire
N2. L’atmosphe`re de Titan est cependant loin d’eˆtre un simple me´lange binaire de gaz, mais
est naturellement constitue´e de nombreux compose´s, e´voluant meˆme sous diffe´rentes phases
physiques. Le manque de mesures expe´rimentales disponibles pour chaque parame`tre implique´
dans ces calculs semi-empiriques nous a cependant contraint a` conside´rer uniquement ces deux
espe`ces gazeuses majoritaires.
Diffusion turbulente
La difficulte´ a` relier les processus turbulents a` l’e´chelle microscopique au transport ma-
croscopique fait de la de´termination du coefficient de diffusion turbulente K(z) un proble`me
particulie`rement crucial et de´licat. En effet, c’est essentiellement ce parame`tre qui gouverne en
effet la distribution verticale des compose´s dans la basse atmosphe`re, du moins dans un mode`le
photochimique 1D uniquement repre´sentatif des conditions moyennes a` l’e´quateur. Les effets de
la dynamique a` grande e´chelle, tels qu’ils peuvent eˆtre de´crits dans les re´cents mode`les bi- ou
tridimensionnels (Hourdin et al. (1995); Tokano et al. (1999); Rannou et al. (2002)), n’y sont
pas pris en compte et le coefficient de diffusion turbulente K(z) ne pourrait alors suffir a` expli-
quer les variations e´quateur-poˆle, dont notamment celles introduites par le vortex polaire. En
se limitant au cadre de notre e´tude, il doit pourtant ine´vitablement eˆtre estime´ pour expliquer,
et voire contraindre, les observations. Une telle taˆche serait relativement triviale pour une es-
pe`ce inerte chimiquement, l’argon Ar par exemple, dans la mesure ou` son profil d’abondance
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Fig. 2.11: Profils du coefficient de diffusion turbulente K(z) en fonction de l’altitude repre´-
sentant les principaux profils utilise´s dans les mode`les photochimiques ainsi que quelques autres
de´terminations the´oriques et/ou observationnelles. En noir sont repre´sente´s les profils utilise´s
dans les mode`les de Yung et al. (1984) (pointille´s noirs), de Lara et al. (1996) (points-tirets
noirs), de Lara et al. (2002) (tirets noirs) ainsi que de Wilson et Atreya (2004) (ligne continue
noire). En bleu sont repre´sente´s les profils issus des analyses the´oriques et/ou observationnelles
de Tanguy et al. (1990) (tirets bleus), de Steiner et Bauer (1990) (points-tirets bleus) ainsi que
de Toon et al. (1992) (pointille´s bleus). En rouge sont repre´sente´s les profils effectivement teste´s
dans la suite de ce travail : Strobel et al. (1992) (tirets rouges), Toublanc et al. (1995) (pointille´s
rouges), Hidayat et al. (1997) (ligne continue rouge) et Waite et al. (2005); Yelle et al. (2006)
(points-tirets rouges) (voir texte). Y figure e´galement en vert le profil de diffusion mole´culaire
du me´thane DCH4(z) en fonction de l’altitude.
e´voluerait d’un me´lange homoge`ne vers une stratification purement diffusive pre´cise´ment a` l’ho-
mopause. Malheureusement, aucune espe`ce pre´sentant un tel profil n’est actuellement connue
dans l’atmosphe`re de Titan.
Cependant, au vu de sa tre`s grande abondance dans son atmosphe`re, le me´thane CH4 peut
y eˆtre conside´re´ comme globalement inerte, pour eˆtre alors distribue´ principalement par des
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processus diffusifs. Son profil d’abondance a donc e´te´ propose´ pour eˆtre utilise´ comme un ve´ri-
table traceur pour la de´termination de l’altitude de l’homopause. Son abondance dans la haute
atmosphe`re a initialement e´te´ de´termine´e a` partir des observations du spectrome`tre ultravio-
let UVS (UltraViolet Spectrometer) a` bord de Voyager. L’analyse de ces donne´es, re´alise´e par
Smith et al. (1982), permirent d’e´valuer celle-ci a` 6 ± 1 % a` 1000 km et 8 ± 3 % a` 1130 km.
Dans leur e´tude des processus diffusifs sur Titan base´e sur ces observations UVS, Steiner et
Bauer (1990) pre´sente`rent un mode`le de profil turbulent correspondant a` une homopause situe´e
a` 660 km. De leur re´analyse des donne´es d’occultation solaire de ce meˆme instrument UVS,
Strobel et al. (1992) de´duisirent cependant une homopause situe´e au contraire a` une altitude de
pre`s de 1040 km. La re´cente re´analyse de ces donne´es par Vervack et al. (2004) tend a` montrer
que l’abondance de me´thane CH4 aurait e´te´ initialement surestime´e et sugge`re de plus un pro-
fil d’abondance de´croissant avec l’altitude, au contraire de ce que l’on pourrait attendre d’un
simple transport par diffusion. L’existence d’un tel profil pourrait s’expliquer par la pre´sence
d’un important puit de me´thane CH4 a` ces altitudes, comme le sugge´re`rent Lara et al. (1999).
Un tel puit exigerait cependant une densite´ e´lectronique bien plus importante qu’il n’a e´te´ ef-
fectivement observe´ (Wilson et Atreya (2004)). Vervack et al. (2004) soutiennent alors que ce
profil serait le re´sultat d’une attribution malencontreuse a` d’autres espe`ces de certaines bandes
d’absorption du me´thane CH4 a` des altitudes supe´rieures a` 1050 km. Malgre´ l’importance des
barres d’erreur associe´es a` leurs re´sultats et leur manque de donne´es relatives aux re´gions plus
basses de l’atmosphe`re, les re´sultats de Vervack et al. (2004) ne confirment pas moins la the`se
d’une haute homopause avance´e initialement par Strobel et al. (1992).
Dans la basse atmosphe`re, la chimie joue un roˆle pre´dominant pour de nombreuses espe`ces
chimiques. L’acide cyanhydrique HCN serait cependant majoritairement forme´ dans les plus
hautes couches de l’atmosphe`re pour eˆtre transporte´ vers les plus faibles altitudes. Les observa-
tions millime´triques de Tanguy et al. (1990) et Hidayat et al. (1997) conduisirent leurs auteurs
a` proposer un profil vertical de l’acide cyanhydrique dans ces re´gions meˆmes. Ces diffe´rents
facteurs ont donc fait de l’acide cyanhydrique un candidat de choix pour contraindre le profil
de diffusion turbulente dans la basse atmosphe`re en de´pit des incohe´rences releve´es entre les
observations elles-meˆmes. Malgre´ leur accord avec les observations ante´rieures du spectrome`tre
infrarouge IRIS (InfraRed Interferometric Spectrometer) embarque´ sur Voyager 1, ainsi que leur
concordance de 0 a` 200 km d’altitude, les observations millime´triques de Tanguy et al. (1990) et
Hidayat et al. (1997) souffraient d’un fort proble`me de divergence au-dessus. Les observations
de Hidayat et al. (1997) pre´disaient en effet un profil d’abondance d’acide cyanhydrique assez
uniforme, tandis que Tanguy et al. (1990) te´moigne`rent quant a` eux d’un profil croissant avec
l’altitude. Les re´centes observations de Marten et al. (2002) et Gurwell (2004) tendent ne´anmoins
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Compose´s Pressions de vapeur saturante (kPa) Gamme de tempe´rature
CH4 P
s = 103.545402305−
453.92414/T−4055.6016/T2+115351.19/T3−1165560.7/T4 T < 90.65 K
P s = 103.026303305−
437.54809/T+1598.8512/T2−154567.02/T3 T > 90.65 K
C2H2 P
s = 105.222375305−
1644.1/T+7.42346 log10(1000/T) 80 K < T < 145 K
C2H4 P
s = 101.383415305−
997.876/T+4.544486 log10 T−0.0179T T < 104 K
P s = 1049.91490−
1703/T−17.141 log10 T 104 K < T < 120 K
P s = 105.872455305−
585/T − 18.16−17.141 log10 T T > 120 K
C2H6 P
s = 109.1349−
1085/T − 0.561 T < 90 K
P s = 105.0615−
1086.17/T+3.83464 log10(1000/T) T > 90 K
CH3C2H P
s = 104.6455−
1374.76/T+1.2665 log10 T 162 K < T < 198.7 K
C3H8 P
s = 107.286625−
1176/T 105 K < T < 165 K
C4H2 P
s = 1095.392705−
4651.872/T−31.68595 log10 T 127 K < T < 249 K
C4H6 P
s = 107.15748−
1441.42/T voir Moses et al. (1992)
C4H10 P
s = 107.5709−
1461.2/T 128 K < T < 196 K
HCN P s = 1010.535−
2318/T 131.9 K < T < 168.4 K
HC3N P
s = 105.3469−
1913/T voir Sagan et Thompson (1984)
CH3CN P
s = 107.5829−
1911.7/T 226 K < T < 256.7 K
C2N2 P
s = 106.5789−
1832.0/T 177 K < T < 196 K
C4N2 P
s = 107.3939−
2155/T 147 K < T < 162 K
H2O P
s = 1010.537−
2663.5/T 170 K < T < 273 K
CO2 P
s = 108.699−
1390/T+0.0799 log10 T 139 K < T < 168.4 K
Tab. 2.3: Pressions de vapeur saturante conside´re´es dans ce travail
a` corroborer cette croissance du profil d’abondance de l’acide cyanhydrique dans la stratosphe`re,
observe´e par Hidayat et al. (1997).
Le choix du profil de diffusion turbulente est immanquablement base´ sur ces diffe´rentes
observations, et ce malgre´ leurs nombreuses disparite´s, ainsi que par les efforts des mode´lisateurs
pour ajuster au mieux leurs re´sultats the´oriques aux autres observations disponibles (Yung
et al. (1984); Toon et al. (1992); Toublanc et al. (1995); Lara et al. (1996); Wilson et Atreya
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(2004)). La figure 2.11 a justement pour but d’illustrer cette incertitude sur le profil de diffusion
turbulente. Au cours de notre e´tude, diffe´rents profils de diffusion turbulente ont e´te´ teste´s :
le profil Toublanc et al. (1995) de´crivant une tre`s basse homopause (a` 680 km) de´veloppe´ a`
partir du profil de Toon et al. (1992) pour valider a` la fois les observations millime´triques de
Tanguy et al. (1990) et les donne´es d’occultation UVS de Voyager 1 ; le profil Hidayat et al.
(1997) de´crivant une basse homopause (a` 840 km) a` partir de leurs observations millime´triques ;
le profil Strobel et al. (1992) de´crivant une haute homopause (a` 1040 km) a` partir de leur
re´analyse des donne´es d’occultation UVS de Voyager 1 ; et pour finir, notre propre profil de
diffusion turbulente, de´duit des donne´es INMS dans la haute atmosphe`re (K(z) = 4.2 × 109
cm2s−1 au-dessus de l’homopause) (Waite et al. (2005); Yelle et al. (2006)) et d’une de´croissance
exponentielle a` plus basse altitude pour retrouver le profil de Yung et al. (1984) a` la surface.
Comme le de´crit la figure 2.11, cette approche nous permet ainsi de couvrir dans nos calculs la
plupart des situations rencontre´es dans de pre´ce´dents mode`les. Les profils Hidayat et al. (1997)
et Strobel et al. (1992) se re´ve`lent alors eˆtre des profils moyens compare´s a` ces divers autres
profils expose´s sur cette meˆme figure.
Condensation
Les compose´s susceptibles de condenser dans l’atmosphe`re de Titan sont nombreux. Dans la
suite de ce travail, nous conside´rons les pressions de vapeur saturante donne´es dans le tableau
2.3, tire´es de Sagan et Thompson (1984), Reid et al. (1988), Moses et al. (1992) ainsi que de
Moses et al. (2000). Nous avons suppose´ que tous les compose´s ainsi concerne´s condensaient
selon leur propre loi de saturation, sans conside´rer les phe´nome`nes de sursaturation ou de re´e´va-
poration. Dans cette hypothe`se, l’abondance d’un compose´ i ne varie donc pas dans ses zones
de condensation, et reste alors e´gale a` son abondance a` saturation malgre´ les apports chimiques
et/ou diffusifs. Le temps caracte´ristique de condensation tc s’e´crit alors simplement :
tc =
ni − nsi
Pi − niLi − div(Φi) (2.144)
soit l’e´quation de continuite´ a` re´soudre :
∂ni
∂t
= 0 si ni > n
s
i (2.145)
∂ni
∂t
= Pi − niLi − div(Φi) si ni ≤ nsi (2.146)
Notre mode`le limite ainsi l’abondance troposphe´rique des compose´s volatils produits dans la
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stratosphe`re et a` cause du pie`ge froid de la tropopause et ne ge`re pas la re´e´vaporation de leurs
phases condense´es au cours de leur se´dimentation dans la troposphe`re (Guez (1997)).
Conditions aux limites
A` la limite infe´rieure de notre mode`le (surface), les abondances d’azote mole´culaire N2 et de
me´thane CH4 proviennent du mode`le nominale de Yelle (Yelle et al. (1997)). Les abondances
d’hydroge`ne mole´culaire H2 et de monoxyde de carbone CO sont quant a` elles fixe´es a` leurs
valeurs troposphe´riques ou stratosphe´riques observe´es.
Yelle et al. (1997) recommende`rent ainsi nominalement une abondance de me´thane CH4 e´gale
a` 3 % (± 2 %), en accord avec certaines analyses des donne´es d’occultation UVS (Strobel et al.
(1992)) et des donne´es IRIS (Lellouch et Hunten (1987)) de Voyager 1. Ces dernie`res semblaient
pourtant indiquer des phe´nome`nes de sursaturation juste en dessous de la tropopause (Yelle et al.
(1997); Samuelson et al. (1997)), mais par souci de simplicite´, Yelle et al. (1997) ne les inclue`rent
pas dans leur mode`le nominal, et nous avons choisi de faire de meˆme. Les re´centes observations
infrarouges CIRS (Flasar et al. (2005)) rapportent quant a` elles une abondance de me´thane CH4
de pre`s de 1.6 %, le´ge`rement plus basse que celle conside´re´e ici mais ne´anmoins en accord avec le
mode`le global de Yelle. L’abondance d’hydroge`ne mole´culaire H2 dans la troposphe`re de Titan
fut estime´ par Samuelson et al. (1997) a` 0.11 %, dont nous reprenons la valeur.
Diverses observations millime´triques (Owens Valley Radio Observatory) rapporte`rent une
abondance de monoxyde de carbone CO uniforme´ment me´lange´e dans la basse atmosphe`re et
s’e´levant a` 52 ppm (Muhleman et al. (1984); Gurwell et Muhleman (1995, 2000)), tandis que
d’autres observations millime´triques (Hidayat et al. (1998); Lellouch et al. (2003)) et proche
infrarouge (Noll et al. (1996)), eurent plutoˆt tendance a` sugge´rer une plus faible abondance
conjugue´e de plus a` une rare´faction stratosphe´rique. De re´centes observations millime´triques
VLT (Very Large Telescope) (Lo`pez-Valverde et al. (2005)), ainsi que les donne´es infrarouges
CIRS (Flasar et al. (2005)), tendent cependant a` confirmer l’hypothe`se d’une haute abondance
uniforme (Gurwell et Muhleman (2000)) du monoxyde de carbone CO, que nous avons donc
choisie comme condition limite a` la surface.
Dans ce cas, une source externe de compose´s oxyge´ne´s serait ne´cessaire pour expliquer sa
pre´sence dans l’atmosphe`re de Titan, ainsi que celle de l’eau H2O (Coustenis et al. (1998))
et du dioxyde de carbone CO2 (Samuelson et al. (1983); Coustenis et Be´zard (1995); Flasar
et al. (2005)). Ce flux externe de matie`re oxyge´ne´e est un parame`tre de notre mode`le dont nous
pouvons adapter a` la fois l’amplitude, la composition et l’altitude de de´poˆt. Nous avons donc
suppose´ dans un premier temps un de´poˆt d’eau H2O a` la limite supe´rieure du mode`le (1300km)
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avec un flux 5× 106 cm2s−1 (Feuchtgruber et al. (1997)). Cette hypothe`se n’est pas tre`s re´aliste
car l’apport de matie`re oxyge´ne´e est constitue´e, du moins en partie, par la chute de poussie`re
interplane´taire et de microme´te´orite dont l’ablation se produit a` des niveaux d’altitude proche
de 700 km (English et al. (1996)). Nous avons donc suppose´ dans un deuxie`me temps que l’eau
H2O e´tait distribue´e dans l’atmosphe`re de Titan selon un profil d’ablation proche de celui cal-
cule´ par English et al. (1996), repris ensuite par Lara et al. (1996) et e´quivalent a` un taux de
de´position inte´gre´ d’eau H2O de 3.1× 106 cm2s−1 a` la tropopause.
A` la limite supe´rieure de notre mode`le (1300km), seuls les e´chappements de l’hydroge`ne ato-
mique H et de l’hydroge`ne mole´culaire H2 sont pris en compte. Ces e´chappements atmosphe´riques
sont estime´s a` partir de conside´rations the´oriques et/ou observationnelles. Nous conside´rons la
limite supe´rieure de notre mode`le comme l’exobase, ou` leurs flux d’e´chappement sont obtenus a`
partir de leurs vitesses d’e´chappement de Jeans donne´es par :
vJeansH =
√
kBT
2πm
(
1 +
rH
HH
)
exp
(
− r
H
)
vJeansH2 =
√
kBT
2πm
(
1 +
rH2
HH2
)
exp
(
− r
H
)
(2.147)
ou` HH et HH2 sont respectivement les hauteurs d’e´chelle de l’hydroge`ne atomique H et de
l’hydroge`ne mole´culaire H2. Alors :
vJeansH = 2.54× 104 cm s−1
vJeansH2 = 5.90× 103 cm s−1 (2.148)
L’effet des processus d’e´chappement non thermique n’a pas e´te´ conside´re´ au cours de ce
travail mais pourrait cependant entraˆıner, selon les re´centes analyses des donne´es INMS, une
perte d’hydroge`ne mole´culaire H2 pre`s de trois fois plus importante que la prise en compte du
simple e´chappement de Jeans (Yelle et al. (2006)).
2.6 Corollaires
Dans toute discipline scientifique, l’e´valuation rigoureuse de l’incertitude expe´rimentale et/ou
the´orique est cruciale. Cela est d’autant plus vrai pour la mode´lisation des atmosphe`res plane´-
taires si nous voulons pouvoir juger du degre´ de confiance a` assigner a` leurs repre´sentations
the´oriques. Ainsi, les de´saccords existants entre les re´sultats des diffe´rents mode`les photochi-
miques et les observations disponibles de l’atmosphe`re de Titan, voire entre les re´sultats des
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mode`les photochimiques eux-meˆmes, sont difficiles a` appre´cier en l’absence d’une quantification
pre´cise de l’incertitude globale de leurs repre´sentations. Comme nous venons de le pre´senter, les
mode`les photochimiques des atmosphe`res plane´taires en ge´ne´ral, et de l’atmosphe`re de Titan
en particulier, impliquent un tre`s grand nombre de parame`tres physico-chimiques dans le cadre
d’ine´vitables approximations, estimations et e´valuations visant a` formaliser simplement leur re-
pre´sentation. La connaissance meˆme de ces parame`tres, obtenue a` partir de donne´es observation-
nelles, the´oriques et/ou expe´rimentales elles-meˆmes entache´es d’incertitudes, n’est certainement
pas des plus exactes. Ces diffe´rentes sources d’incertitude devraient en toute rigueur eˆtre prise
en compte dans les mode`les et retranscrites dans leurs re´sultats the´oriques.
C’est notamment le cas pour les parame`tres photochimiques, illustrant des processus encore
tre`s peu contraints the´oriquement et/ou expe´rimentalement aux conditions de tempe´rature et
de pression adape´es a` la description de ces environnements extraterrestres, et aux incertitudes
desquels les mode`les d’atmosphe`res plane´taires, et de Titan en particulier, sont particulie`rement
sensibles. La suite de ce travail est ainsi consacre´e tout particulie`rement a` l’e´tude de la propaga-
tion des incertitudes spe´cifiquement porte´es par les parame`tres photochimiques sur l’ensemble
des re´sulats the´oriques de ce mode`le de l’atmosphe`re de Titan pre´sente´ auparavant. Nos ap-
proximations concernant divers processus physiques, qui peuvent sembler grossie`res au vu des
derniers de´veloppements, ont e´te´ adopte´es afin de limiter le nombre de parame`tres libres de notre
mode`le et de pouvoir ainsi de´gager spe´cifiquement l’importance des incertitudes photochimiques
dans un tel mode`le.
Ces parame`tres photochimiques sont toutefois e´troitement de´pendants les uns des autres,
et donnent au syste`me global un caracte`re fortement non-line´aire. Des e´tudes de sensibilite´
traditionnelles, modifiant chaque parame`tre inde´pendemment des autres, peuvent aider a` clarifier
le roˆle d’un processus dans le syste`me, mais sans quantification pre´cise toutefois. Elles faillissent
donc ine´vitablement a` estimer l’incertitude ve´ritablement porte´e par l’ensemble des re´sultats
the´oriques. Pour cette raison, d’autres approches doivent eˆtre aborde´es, telles que les approches
de Monte-Carlo, introduites dans la section suivante.
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Chapitre 3
Monte-Carlo et propagation
d’incertitudes
Les progre`s re´guliers des outils informatiques et de mode´lisation permettent aujourd’hui de
simuler des syste`mes complexes, associant de plus en plus de phe´nome`nes physiques couple´s
et faisant intervenir des e´chelles caracte´ristiques varie´es. Ces progre`s s’accompagent de la ne´-
cessite´ de fournir une information de plus en plus pre´cise sur le syste`me a` simuler (proprie´te´s
physiques du milieu, parame`tres d’entre´e de la mode´lisation,...). Dans de nombreux cas, une
caracte´risation statistique du syste`me se re´ve`le parfois plus adapte´e, soit en raison d’une nature
intrinse`quement stochastique, soit du fait d’une me´connaissance du syste`me re´el ou de difficulte´s
expe´rimentales dans la mesure et/ou l’estimation des parame`tres ne´cessaires a` la mode´lisation.
Pour ces situations, il est souhaitable de caracte´riser statistiquement (moyennes, de´viations
standards, fonctions de densite´ de probabilite´, ...) l’incertitude sur les pre´dictions the´oriques,
connaissant les distributions statistiques des diverses donne´es du proble`me, elles-meˆmes sujettes
a` des incertitudes. Les objectifs de la propagation et de la quantification de l’impact des in-
certitudes lors d’une simulation sont, entre autres, de fournir des barres d’erreur nume´riques
facilitant la comparaison avec des observations et des de´terminations expe´rimentales et ainsi de
mieux juger de la qualite´ des mode`les physiques employe´s ; d’identifier les parame`tres incertains
ayant le plus grand impact sur la simulation et devant donc eˆtre mesure´s ou controˆle´s avec le
plus de pre´cision ; de mener une analyse de surete´ (probabilite´ de de´passement de valeurs cri-
tiques) et de jauger du degre´ de confiance que l’on peut accorder aux calculs, lors de la prises
de de´cisions de conception par exemple.
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3.1 La me´thode de Monte-Carlo : the´orie et applications
3.1.1 Ge´ne´ralite´s
Les algorithmes regroupe´s sous le terme ge´ne´rique de me´thode de Monte-Carlo sont des
approches statistiques simulant le comportement de divers syste`mes physiques et mathe´matiques.
Originellement introduite lors du projet Manhattan au de´but des anne´es 1940, cette de´signation
trouve sa signification dans l’utilisation des nombres ale´atoires, en re´fe´rence aux casinos situe´s
dans la principaute´ du meˆme nom. Cette me´thode se distingue en effet des autres approches
nume´riques conventionnelles par son caracte`re stochastique non-de´terministe, adapte´ notamment
a` l’e´valuation de la propagation et de la quantification de l’impact des incertitudes inhe´rentes
aux donne´es d’entre´e utilise´es lors de la simulation d’un syste`me aux nombreuses variables
e´troitement couple´es.
L’e´tape essentielle dans l’application d’une me´thode de Monte-Carlo a` une telle e´tude pro-
babiliste de propagation des incertitudes est de concevoir la ou les distributions statistiques
associe´e(s) a` l’espace des parame`tres d’entre´e (Helton (2005)). Ce proce´de´ consiste a` construire
une repre´sentation probabiliste de l’e´tat de nos connaissances sur ces parame`tres, en prenant
en compte toutes les informations disponibles. Ainsi ces distributions statistiques, estime´es a`
partir des de´terminations expe´rimentales et/ou the´oriques des diffe´rents parame`tres ou famille
de parame`tres qu’elles illustrent, doivent repre´senter a` la fois la meilleure estimation de ces para-
me`tres dans le cadre des conditions du proble`me ainsi qu’une e´valuation de l’incertitude globale
attache´e a` ces estimations de re´fe´rence, en tenant compte non seulement de l’impre´cision propre
a` chaque de´termination mais aussi de leur disparite´. L’objectif de l’approche de Monte-Carlo
est alors de simuler le syste`me physico-chimique conside´re´, y compris ses incertitudes, par un
e´chantillonage ale´atoire de parame`tres a` partir de ces distributions statistiques.
La distribution normale, dite distribution gaussienne, est le plus souvent conside´re´e pour
de´crire les variations ale´atoires survenant dans les jeux de donne´es de nombreuses disciplines
scientifiques. Sa forme en cloche bien connue peut eˆtre aise´ment caracte´rise´e et de´crite par deux
valeurs : la moyenne arithme´tique µ ainsi que l’e´cart-type arithme´tique σ de la distribution.
La notation X ∼ N (µ, σ2) indique que la variable ale´atoire X suit alors une telle distribution
normale. La probabilite´ de trouver la variable X dans un intervalle [x;x+ dx] est alors e´gale a` :
P (x < X < x+ dx) = fN (x;µ, σ
2)dx =
1
σ
√
2π
exp
[
−(x− µ)
2
2σ2
]
dx (3.1)
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ou` fN (x;µ, σ
2) est la fonction de densite´ de probabilite´ associe´e a` la distribution N (µ, σ2), qui
repre´sente jusqu’a` quel point cette valeur est plausible.
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Fig. 3.1: Exemples de distributions normale et log-normale. Alors que la distribution en taille
de 1052 femmes ame´ricaines adopte une distribution normale (p = 0.751), la quantite´ d’hydroxy-
methylfurfurol (HMF) contenue dans 1573 e´chantillons de miel est repre´sente´e non pas par une
distribution normale (p = 0.00) mais par une distribution log-normale (p = 0.41). De fac¸on
inte´ressante, la distribution en taille des femmes ve´rifie en outre une distribution log-normale
(p = 0.74) (Limpert et al. (2001)).
Cependant, de nombreuses mesures pre´sentent des distributions plus ou moins asyme´triques.
C’est tout particulie`rement le cas lorsque ces distributions pre´sentent des valeurs moyennes
basses conjugue´es a` des e´carts-types e´leve´es, alors que les valeurs conside´re´es ne peuvent en
aucun cas eˆtre ne´gatives. De telles distributions sont souvent e´troitement repre´sente´es par une
distribution log-normale (Aitchison et Brown (1957)). Une distribution log-normale de moyenne
ge´ome´trique µ et d’e´cart-type ge´ome´trique σ, note´e alors Log-N (µ, σ2), est de´finie par une
fonction de densite´ de probabilite´ fL(x;µ, σ
2) telle que :
fL(x;µ, σ
2) =
1
xσ
√
2π
exp
[
−(log10 x− µ)
2
2σ2
]
(3.2)
Nous pouvons alors observer que :
fL(x;µ, σ
2) =
1
x
fN (log10 x;µ, σ
2) (3.3)
1Le parame`tre p est la probabilite´ pour que les diffe´rences constate´es entre les observations et la distribution
statistique conside´re´e soient duˆe aux fluctuations du hasard uniquement. Le niveau standard habituellement
utilise´ pour justifier de la pertinence statistique d’une distribution est 0.05. Ainsi, pour un parame`tre p > 0.05,
la distribution conside´re´e est pertinente statistiquement alors que pour p < 0.05, elle ne l’est pas.
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autrement dit, qu’une variable X suit une distribution log-normale Log-N (µ, σ2) lorsque la
variable associe´e log10X suit une distribution normale N (µ, σ2).
Des exemples de distributions normales et log-normales dans divers domaines scientifiques
sont pre´sente´s sur la figure 3.1 ou plus amplement dans la revue (Limpert et al. (2001)) dont ils
sont tire´s. Notons que certaines distributions peuvent tout a` fait suivre a` la fois une loi normale
et une loi log-normale.
La distribution log-normale est ge´ne´ralement conside´re´e comme approprie´e pour des analyses
de propagation d’incertitudes sur les re´actions photochimiques (Stewart et Thompson (1996);
Dobrijevic et Parisot (1998); Tura´nyi et al. (2002); Dobrijevic et al. (2003); Vasyunin et al.
(2004); Wakelam et al. (2005, 2006)). Ces travaux, ainsi que diffe´rents rapports d’expertise cri-
tique faisant la revue de parame`tres photochimiques et de leurs incertitudes attache´es (Stewart
et Thompson (1996); Atkinson et al. (2004); Sander et al. (2006), peinent cependant a` expli-
citer pleinement les raisons de ce choix, qui peut sembler alors arbitraire. Il trouve en fait sa
justification sur des bases purement statistiques. Premie`rement, l’adoption d’une distribution
log-normale assure la positivite´ des parame`tres tire´s ale´atoirement, contrairement a` l’adoption
d’une distribution normale. Deuxie`mement, le the´ore`me de la limite centrale pre´dit que le produit
de parame`tres inde´pendants de distribution ale´atoire converge vers une distribution log-normale
(Cowan (1998)). Les divers parame`tres photochimiques inclus dans notre mode`le, dont les for-
mules font intervenir de telles ope´rations mathe´matiques, remplissent ces conditions.
Avant chaque simulation de notre e´tude de Monte-Carlo, les valeurs de tous les para-
me`tres sont de´finies ale´atoirement a` partir de leurs propres fonctions de densite´ de probabilite´
Log-N (µ, σ2), et donc selon leurs propres valeurs µ et σ. Chaque simulation utilise par conse´-
quent un ensemble diffe´rent de parame`tres photochimiques, dont les valeurs sont de´finies par
l’expression :
log10 Pi = log10 µi + ǫσi (3.4)
ou` ǫ est un nombre ale´atoire suivant une distribution normale re´duite N (0, 1), c’est-a`-dire de
valeur moyenne nulle et d’e´cart type unite´. Dans ce cas, l’ensemble des valeurs du parame`tres
Pi tire´es ale´atoirement retrouve bien, apre`s, un nombre suffisant de tirages, une distribution
log-normale Log-N (µi, σ2i ), de valeur moyenne µi et d’e´cart type σi.
Ce nombre ale´atoire ǫ peut eˆtre ge´ne´re´ en utilisant une transformation de type Box-Muller
(Press et al. (1992)) ; en conside´rant une paire de deux nombres inde´pendants x1 et x2 distribue´s
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ale´atoirement sur [−1, 1] et ve´rifiants 0 < x21 + x22 ≤ 1, les nombres de´finis par :
y1 = x1
√
−2 log (x21 + x22)
x21 + x
2
2
y2 = x2
√
−2 log (x21 + x22)
x21 + x
2
2
suivent la loi normale re´duite N (0, 1).
La valeur pre´fe´re´e P0i, dite ”nominale”, d’un parame`tre photochimique Pi est de´finie par le
maximum de sa fonction de densite´ de probabilite´, autrement dit dans le cas d’une distribution
log-normale, par la moyenne ge´ome´trique µi de sa distribution. C’est l’approche ge´ne´ralement
employe´e dans les analyses de propagation d’incertitudes sur les re´actions photochimiques (Ste-
wart et Thompson (1996); Dobrijevic et Parisot (1998); Tura´nyi et al. (2002); Dobrijevic et al.
(2003); Vasyunin et al. (2004); Wakelam et al. (2005, 2006)), que nous avons choisie pour suivre
plus facilement les recommandations critiques disponibles dans la litte´rature (Atkinson et al.
(2004); Baulch et al. (2005); Sander et al. (2006)) mais e´galement pour nous permettre de
construire un ensemble de parame`tres photochimiques nominaux afin d’utiliser notre mode`le
photochimique 1D, dit alors ”mode`le nominal”, sans incertitudes. D’autres approches existent
toutefois, notamment l’utilisaton d’une distribution refle´tant l’absence d’une valeur pre´fe´re´e au
sein d’un intervalle de´fini par des valeur limites Pmini et P
max
i ; toutes les valeurs Pi tire´es
ale´atoirement dans l’intervalle sont pareillement plausibles (Carrasco et al. (2006)).
Quant a` l’e´cart-type ge´ome´trique σi de la distribution log-normale du parame`tre photochi-
mique Pi, on peut poser σi = log10 Fi
2, ou` Fi est son facteur d’incertitude.
log10 Pi = log10 P0i + ǫ log10 Fi (3.5)
Dans le cas de re´actions chimiques, les variables Pi et Fi se re´fe`rent respectivement aux
constantes de vitesse ki et aux incertitudes purement chimiques Fk ; dans le cas de photodisso-
ciations, les variables Pi et Fi se rapporte respectivement aux constantes de photolyse Ji et aux
2La de´finition de Fi fluctue selon les re´fe´rences (Tura´nyi et al. (2002); Dobrijevic et al. (2003); Atkinson et al.
(2004); Baulch et al. (2005)) dans lesquelles log10 Fi peut adopter des valeurs variant entre σ et 3σ. Dans ce
travail, nous suivons les recommandations de Baulch et al. (2005) selon lesquelles [P0i/Fi, P0iFi] repre´sente un
intervalle de confiance a` 68.3 %, c’est-a`-dire que log10 Fi = σi.
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incertitudes spe´cifiques aux photodissociations FJ :
log10 ki = log10 k0i + ǫ log10 Fki (3.6)
log10 Ji = log10 J0i + ǫ log10 FJi (3.7)
Les valeurs nominales et les facteurs d’incertitude associe´s aux constantes des re´actions
thermiques et des photodissociations sont normalement e´value´s par les expe´rimentateurs eux-
meˆmes. Ces parame`tres sont alors de´termine´s dans une gamme de tempe´rature et de pression
qui est souvent fort peu repre´sentative des conditions de l’atmosphe`re de Titan (T = 71−175 K,
P < 0.2 Torr et N2 comme gaz porteur). L’extrapolation de ces parame`tres a` ces conditions de
tempe´rature et de pression est ainsi une autre source d’incertitude. Baulch et al. (2005) signalent
ainsi que leur estimation est une taˆche tre`s difficile, encore sujette a` nombre d’approximations,
de mauvaises e´valuations et d’inconnues.
3.1.2 Vitesse limite et the´orie des collisions
Dans le cas des tirages ale´atoires propose´s dans de telles e´tudes de Monte-Carlo, certaines
constantes de vitesse de re´action nominales k0i et leurs facteurs d’incertitude associe´s Fki peuvent
eˆtre si e´leve´es - notamment a` basse tempe´rature - que les nouvelles constantes de vitesse per-
turbe´es ki soient tre`s importantes et les re´actions associe´es extreˆmement rapides. Permettre ceci
reviendrait a` placer trop d’importance statistique sur ces constantes de vitesse extreˆmes (jusqu’a`
plusieurs ordres de grandeur plus e´leve´es que leurs homologues) et mettrait ine´vitablement a`
jour les imperfections les plus grossie`res du sche´ma chimique au lieu de traiter de fac¸on satis-
faisante ses non-line´arite´s. Nous avons contourne´ ce proble`me en estimant que la valeur d’une
constante de vitesse e´tait limite´e par la vitesse de diffusion des re´actifs dans le milieu atmosphe´-
rique conside´re´ (Smith (1999)).
La constante de cette vitesse de diffusion kD, encore appele´e constante de vitesse de rencontre,
dans le cas de deux particules A et B, est de´finie par l’expression :
kD = 4πN (rA + rB) (DA +DB) (3.8)
ou` DA et DB sont les coefficients de diffusion de A et de B dans le milieu conside´re´, N le nombre
d’Avogadro, rA et rB les rayons respectifs des particules A et B. Expe´rimentalement, on peut
ve´rifier la validite´ de cette loi. Bien que l’accord entre les valeurs observe´es et mesure´es ne soit
pas parfait, il est cependant suffisant pour ve´rifier la validite´ de l’approche.
L’e´quation 3.8 peut eˆtre simplifie´e en tenant compte de l’e´quation de Stokes-Einstein reliant
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la diffusion d’une sphe`re a` la viscosite´ η du milieu :
DA ≈ kBT
6πηrA
et DB ≈ kBT
6πηrB
(3.9)
Alors :
kD = 4πN (rA + rB)
(
kBT
6πηrA
+
kBT
6πηrB
)
=
2kBT
3η
(rA + rB)
2
rArB
=
2kBT
3η
(
2 +
rA
rB
+
rB
rA
)
(3.10)
En posant rA/rB ≈ 1 + a et rB/rA ≈ 1− a :(
2 +
rA
rB
+
rB
rA
)
≈ 2 + (1 + a) + (1− a) = 4 (3.11)
D’ou`, dans le cas ou A6=B, non-ioniques :
kD ≈ 8kBT
3η
(3.12)
Ce qui donne finalement :
kD =
8kBT
3η
106 en cm3.mole´cules−1.s−1 (3.13)
La vitesse de diffusion d’un gaz de´pend simplement de la viscosite´ η du milieu, qui s’exprime
comme :
η =
ρv¯λ
3
(3.14)
ou` ρ est la densite mole´culaire, λ le libre parcours moyen, et v¯ est la vitesse mole´culaire moyenne.
La the´orie cine´tique des gaz donne :
ρ = nm =
Pm
kBT
λ =
kBT√
2πPr2
v¯ =
√
8kBT
πm
(3.15)
D’ou` :
η =
1
3σ
√
2
√
8mkBT
π
=
1
3σ
√
8µkBT
π
(3.16)
ou` σ est la section efficace de collision entre les deux espe`ces gazeuses et µ = m/2 la masse re´duite
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du syste`me. Finalement :
kD = σπ
√
8kBT
πµ
× 106 en cm3.mole´cules−1.s−1 (3.17)
Face a` un syste`me chimique contenant 125 espe`ces chimiques dont les diffe´rentes parame`tres
introduits ci-dessus ne sont e´ventuellement pas des plus faciles a` trouver, nous avons choisi de
simplifier davantage cette expression en conside´rant que la vitesse de toute re´action bimole´cu-
laire e´tait limite´e par la vitesse de diffusion des re´actifs dans l’atmosphe`re de Titan, compose´e
majoritairement d’azote mole´culaire N2. C’est pourquoi l’expression de´rive´e ci-dessous et ses
parame`tres associe´s (section efficace de collision σ, vitesse mole´culaire moyenne v¯ et libre par-
cours moyen λ) ont e´te´ applique´s a` l’azote mole´culaire N2 (m = 4,65.10
−26 kg.mole´cule−1 et σ
= 4,25.10−19 m2 (Reid et al. (1988))).
La valeur limite de la constante de vitesse devient alors :
kD = 5, 19.10
−11
√
T en cm3.mole´cules−1.s−1 (3.18)
La the´orie des collisions est quant a` elle base´e sur le concept que les espe`ces mole´culaires se
comportent comme des sphe`res dures. Lors d’une collision entre celles-ci, une re´action chimique
est alors susceptible d’avoir lieu. La the´orie des collisions est principalement utilise´e pour e´valuer
l’efficacite´ d’une telle re´action (Finlayson-Pitts et Pitts (1999)) ; ce mode`le grossier des sphe`res
dures n’est alors approprie´ qu’a` des fins de comparaison et ne devrait pas en tout e´tat de cause
eˆtre utilise´ a` des fins quantitatives. La the´orie cine´tique des gaz pre´dit une expression de la valeur
limite de cette vitesse de re´action chimique le´ge`rement diffe´rente de la notre, a` une facteur π
pre`s (Finlayson-Pitts et Pitts (1999), p.140) :
kD = σ
√
8kBT
πµ
× 106 en cm3.mole´cules−1.s−1 (3.19)
Dans la mesure ou` ces deux expressions donnent des valeurs limites de vitesse de re´action du
meˆme ordre de grandeur (10−10cm3.mole´cule−1.s−1), nous avons applique´ le crite`re diffusif de´crit
pre´ce´demment au calcul approximatif d’une valeur maximale arbitraire des constantes de vitesse
kD . Il convient alors de ve´rifier que la valeur de toute constante de vitesse obtenue apre`s nos
tirages ale´atoires de type Monte-Carlo n’est pas supe´rieure a` sa valeur maximale, estime´e par
cette vitesse de diffusion kD.
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3.1.3 Applications atmosphe´riques
La me´thode utilise´e pour notre analyse de propagation d’incertitudes photochimiques est
similaire a` la me´thode de´veloppe´e initialement par Stolarski et al. (1978), concernant la varia-
bilite´ des re´sultats d’un mode`le de la stratosphe`re terrestre engendre´e par les incertitudes sur
les parame`tres photochimiques. Un mode`le 1D, couvrant les altitudes de 15 a` 60 km, y a e´te´
de´veloppe´ afin de calculer la diminution de l’abondance d’ozone O3 provoque´e par ses re´actions
avec les espe`ces chlore´es. Les incertitudes dans les profils verticaux de concentration ont e´te´
de´termine´es par une telle approche de Monte-Carlo, applique´e aux constantes de vitesses des 55
re´actions thermiques conside´re´es. Stolarski et al. (1978) ont pu alors de´terminer que la chimie
de l’ozone e´tait domine´e dans leur mode`le par une dizaine de re´actions, dont les constantes de
vitesse e´taient assez bien connues. Des incertitudes de quelques dizaines de pour cents e´taient
ne´anmoins trouve´es sur les profils de concentration de plusieurs compose´s. Les calculs de Sto-
larski et al. (1978) demeurent cependant une estimation des limites infe´rieures des incertitudes
globales de leur syste`me, puisque les incertitudes spe´cifiquement attache´es aux parame`tres de
photodissociation n’y e´taient pas pris en compte.
Une approche e´quivalente a e´te´ adopte´e afin d’e´valuer les incertitudes pre´sentes dans un
mode`le de la troposphe`re terrestre (Thompson et Stewart (1991)). Cette e´tude a e´te´ limite´e
encore aux variations des constantes de vitesse de 72 re´actions thermiques par l’application de la
me´thode de Monte-Carlo, afin de de´terminer les barres d’erreur des concentrations des compose´s
traces. Des e´carts-types de 20% a` 90% ont pu eˆtre trouve´s, selon le compose´ et la re´gion de la
troposphe`re e´tudie´e. Des correlations entre certaines espe`ces ont pu eˆtre mises en e´vidence, mais
la de´duction des importances relatives des processus photochimiques restait tre`s difficile. Cette
e´tude a e´te´ depuis e´largie afin de tenir compte des de´pendences en tempe´rature des incertitudes
sur les constantes de vitesse (Stewart et Thompson (1996)) ; les incertitudes calcule´es sur les
concentrations apparaissant naturellement plus importantes a` basse tempe´rature, en dehors de
la gamme de tempe´rature de leurs de´terminations expe´rimentales classiques.
Ces e´tudes ont pu montrer que les re´sultats d’un mode`le photochimique ne sont toujours
tre`s pas bien de´finis. Bien que la chimie de l’atmosphe`re terrestre soit beaucoup e´tudie´e, ce
qui a l’avantage d’abaisser fortement les incertitudes expe´rimentales et/ou the´oriques sur les
constantes de vitesse des re´actions thermiques pre´ponde´rantes, les barres d’erreur des re´sultats
the´oriques restent toutefois assez larges. Si de telles incertitudes subsistent encore dans les mo-
de`les photochimiques de l’atmosphe`re terrestre, il est tentant d’extrapoler leur importance dans
les mode`les de l’atmosphe`re de Titan, dont les conditions diffe`rent fortement des conditions
d’e´tude de type terrestre. Les e´tudes expe´rimentales de re´actions d’inte´reˆt pour l’atmosphe`re de
Titan sont en effet souvent difficiles a` effectuer, ceci e´tant duˆ a` la nature exotique des compose´s y
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e´tant implique´s et des conditions de tempe´rature et de pression extreˆmes de cet environnement.
Par conse´quent, les incertitudes des parame`tres photochimiques dans un mode`le de l’atmosphe`re
de Titan doivent eˆtre plus importantes que dans le cas d’un mode`le de l’atmosphe`re terrestre.
De fait, ceci doit e´galement eˆtre vrai pour la plupart des atmosphe`res plane´taires extraterrestres.
De telles analyses d’incertitudes chimiques ont d’ailleurs e´te´ depuis peu applique´es e´galement
a` l’e´tude des atmosphe`res plane´taires et au milieu interstellaire. Dobrijevic et Parisot (1998)
e´tudie`rent l’impact des incertitudes sur la chimie des hydrocarbures dans un mode`le de la stra-
tosphe`re de Neptune. Leurs simulations adimensionnelles calculaient l’e´volution d’un e´chantillon
irradie´ de me´thane CH4 et d’hydroge`ne H2, a` une pression de 10
−3 mbar et a` une tempe´rature
de 190 K. Ce syste`me chimique, a` priori plus complexe que celui de la stratosphe`re terrestre,
contenait 189 re´actions (re´actions thermiques + photodissociations) et prenait en compte leurs
impre´cisions cine´tiques. Les trois sce´narii teste´s, correspondants a` diffe´rents niveaux d’incer-
titude, suppose´s identiques, sur les photodissociations, permirent de montrer que l’incertitude
totale des re´sultats the´oriques repose non seulement sur les impre´cisions des constantes de vi-
tesses des re´actions thermiques, mais e´galement sur celles des processus de photolyse. Restreint
pourtant a` des approximations 0D, ce travail n’en permit pas moins de souligner pour la premie`re
fois le manque de contraintes sur la chimie des hydrocarbures dans les atmosphe`res plane´taires,
avec des e´carts-types sur leurs concentrations calcule´es de l’ordre de 100% pour les compose´s
les plus simples, et jusqu’a` 2000 % pour quelques compose´s plus lourds. Dobrijevic et al. (2003)
e´tendirent de fac¸on plus repre´sentative ces e´tudes pre´liminaires a` l’impact des incertitudes sur
la chimie des hydrocarbures dans un mode`le de la stratosphe`re de Saturne. Ce mode`le incluait
en effet les influences de la variation de tempe´rature avec l’altitude, du transfert radiatif ainsi
que des processus de transport vertical, suppose´s accentuer et propager les incertitudes obte-
nues dans des conditions strictement adimensionnelles. Les incertitudes calcule´es par Dobrijevic
et al. (2003) e´taient alors si importantes qu’ils purent e´valuer pour la premie`re fois le degre´ de
contrainte avec lequel divers parame`tres physico-chimiques e´taient susceptibles d’eˆtre de´duits
de la comparaison entre les re´sultats the´oriques et les observations disponibles. En particulier,
Dobrijevic et al. (2003) montre`rent que ces incertitudes sur les abondances calcule´es entraˆınaient
une grande incertitude sur le profil vertical du coefficient de diffusion turbulente dans la basse
atmosphe`re de Saturne.
Vasyunin et al. (2004), Wakelam et al. (2005) et Wakelam et al. (2006) applique`rent re´cem-
ment des analyses similaires de propagation d’incertitudes chimiques a` l’environnement interstel-
laire des nuages mole´culaires denses et diffus, toujours dans l’optique de caracte´riser le degre´ de
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confiance a` accorder aux comparaisons entre les descriptions the´oriques et les observations dis-
ponibles, tester ainsi la validite´ et la repre´sentativite´ de diffe´rentes hypothe`ses physico-chimiques
et souligner e´ventuellement les parame`tres pre´ponde´rants a` conside´rer pour les assurer.
3.2 E´tude pre´liminaire : Sensibilite´ aux incertitudes sur la pho-
tochimie des hydrocarbures
Dans cette partie, nous pre´sentons les re´sultats d’une telle analyse de propagation d’in-
certitudes applique´e a` un mode`le photochimique de l’atmosphe`re de Titan. Restreinte a` des
approximations 0D3 et aux incertitudes sur la photochimie des hydrocarbures d’une manie`re
analogue au traitement de Dobrijevic et Parisot (1998), cette e´tude pre´liminaire a eu pour ob-
jectif de tester l’approche de Monte-Carlo mise au point par Nicholas Smith lors de sa propre
the`se au LISA (Smith (1999)) sur un sche´ma de la chimie des hydrocarbures actualise´ depuis
lors.
Nous avons ainsi conside´re´ dans ce travail la meˆme approche que celle de (Smith (1999)) :
nous avons calcule´ les profils d’abondance des hydrocarbures dans l’atmosphe`re de Titan a` l’aide
d’un mode`le unidimensionnel 1D, a` partir duquel nous avons mode´lise´ des altitudes spe´cifiques
avec un mode`le adimensionnel 0D. Une approche de Monte-Carlo identique a` celle pre´sente´e
pre´ce´demment a ensuite e´te´ adopte´ pour introduire les incertitudes expe´rimentales attache´es aux
parame`tres photochimiques et estimer leur re´percussions sur les abondances des hydrocarbures
a` ces diffe´rentes altitudes. C’est pourquoi nous ferons re´fe´rence a` ce mode`le de´sormais par le
terme de mode´lisation « pseudo-1D ».
3Un mode`le 0D revient a` inte´grer verticalement un mode`le 1D et a` s’affranchir ainsi de tout phe´nome`ne de
transport vertical, ici au sein de diffe´rentes boˆıtes verticales d’altitude, et donc de tempe´rature, de pression et de
composition, diffe´rentes.
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Abstract
Imprecision carried by the different kinetic parameters included in photochemical models of planetary atmospheres can introduce
significant uncertainties in computed mole fractions of chemical species. This imprecision is supposed to be contributing mostly to
the inconsistencies between observations and computed predictions. We built a 1D photochemical model with an up to date neutral
chemistry to investigate the significance of these uncertainties on the modeling of hydrocarbon photochemistry of Titans atmo-
sphere. Monte-Carlo calculations performed on nominal abundances at different altitudes are used to introduce random uncertainty
in photochemical rate coefficients and to estimate the uncertainties on the computed hydrocarbon profiles. Implications for further
1D photochemical modeling results are discussed.
 2005 COSPAR. Published by Elsevier Ltd. All rights reserved.
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1. Introduction
Photochemistry of Titans atmosphere has been
attracting in recent years a considerable attention ex-
plained by the manifold importance of its most abun-
dant minor constituent and most important
photochemically active species, the methane CH4. Dri-
ven by its photodissociation at Lyman a generating
highly reactive radical species associated to a dense
background N2 atmosphere, a complex and multiphasic
organic chemistry is indeed flourishing, possibly even
reminding of our prebiotic Earths environment (Raulin
et al., 1998).
Numerous photochemical models of Titans atmo-
sphere have been dedicated to the description of its pho-
tochemistry by investigating chemical species
distributions in its atmosphere (Yung et al., 1984; Tou-
blanc et al., 1995; Lara et al., 1996; Lebonnois et al.,
2001; Wilson and Atreya, 2004). Despite the number
of these investigations, theoretical models have been un-
able to simultaneously fit the various observations.
These inconsistencies between theoretical predictions
and observations may be notably due to experimental
inaccuracies in photochemical rate coefficients determi-
nation since their subsequent inclusion in chemical
schemes leads eventually to uncertainties in computed
species concentrations.
Early inquiries on this issue were devoted to the
Earths atmosphere (Stolarski et al., 1978; Thompson
and Stewart, 1991; Stewart and Thompson, 1996) or
to hydrocarbon chemistry in Neptunes atmosphere
(Dobrijevic and Parisot, 1998) and Saturns atmosphere
(Dobrijevic et al., 2003). Sensitivity studies first applied
on Titans atmosphere were restricted to methane pho-
tolysis influence on hydrocarbon chemistry (Wilson
and Atreya, 2000), based on recent studies (Mordaunt
et al., 1993; Romani, 1996; Smith and Raulin, 1999)
which have not fully resolved the issue of its different
product yields at Lyman a. These latest investigations
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establish that hydrocarbon abundances at altitudes of
existing observations are not sensitive to the choice of
methane photolysis scheme and conclude that an
updated chemical scheme is mainly accountable for dis-
crepancies between theoretical models and observations
of Titans atmosphere. Assuming that the reaction
scheme is well-known, major uncertainties in models
come therefore from imprecisions in reaction rates and
photolysis rates.
Hence, sensitivity studies of the influence of photo-
chemical parameters uncertainties on hydrocarbon
chemistry of Titans atmosphere must be systematically
investigated prior to any meaningful comparisons be-
tween models themselves and between models and
observations, allowing eventually the chemical and
physical parameters of the atmosphere to be inferred.
This paper reports a study of the influence of photo-
chemical kinetics uncertainties on computed hydrocar-
bon abundances in Titans atmosphere. Diverse
sources of uncertainties carried by theoretical photo-
chemical models are examined in Section 2. Section 3
is dedicated to our photochemical model used to com-
pute nominal abundances of hydrocarbons and the 0D
Monte-Carlo method used to randomized photochemi-
cal parameters. Results are laid out and discussed in
Section 4.
2. Sources of uncertainties in photochemical models
2.1. Photolysis rates
Photodissociation rates Ji(z) (s
1) at the altitude z of
the different absorbant species i included in the model
can be computed in the range of wavelength [k1,k2] as
J iðzÞ ¼
Z
k2
k1
qi;kri;kIðk; zÞ dk; ð1Þ
which requires beforehand the determination of different
absorption cross-sections ri,k and quantum yields qi,k as
well as the incident solar UV flux at every level in the
atmosphere I(k,z).
Uncertainties in both branching ratios and absorp-
tion cross-sections are mostly due to a lack of experi-
mental determination and particularly to limitations in
the spectral range and dependence in temperature. Dif-
ferent laboratory measurements could even give signifi-
cant differences and could, consequently, affect the
results of photochemical models. To illustrate the extent
of this issue, we can refer to the different experimental
determinations of methane photodissociation at Lyman
a critically reviewed in Romanzin et al. (same issue). To
quantify these experimental inaccuracies, Fq and Fr
uncertainty factors can be attached, respectively, to the
absorption cross-section ri,k and quantum yields qi,k
coefficients. These uncertainty factors are often assessed
in the literature to 0.1 at ambient temperature. Extrapo-
lation to Titans lower atmospheric temperatures
increases however uncertainties on absorption cross-
section ri,k, and we arbitrarily assume in our model
Fq = 0.1 and Fr = 0.2.
Considering an uncertainty factor of 0.1 for quantum
yields may seem at first a severe underestimation in the
face of existing experimental discrepancies. In order to
pinpoint specifically some other chemical sources of
uncertainty, we chose actually to make the assumption
that the different photodissociation schemes at Lyman
a used in our model are quite well known.
Using a radiative transfer program, the incident solar
flux at every level in the atmosphere I(k,z) is calculated
as a function of the diurnally averaged unattenuated so-
lar flux at the top of the atmosphere I1(k) (Mount and
Rottman, 1983). We first assume that absorption by
atmospheric species is the only important process to
be considered, and only the attenuation of the solar flux
through the atmosphere is then calculated. Multiple
scattering, absorption and Mie scattering by the aero-
sols are then taken into account afterwards by applying
some correction factors to the previous calculation in or-
der to better fit the radiative flux calculated by Lebon-
nois and Toublanc (1999). Moreover, chemical
lifetimes of major compounds are much larger than
the period of Titans rotation and we use therefore mean
illumination conditions representative of a H = 30
mean solar elevation and a mean Sun/Titan distance.
The contribution of I(k,z) calculation to the total impre-
cision carried by the incident flux is difficult to evaluate
as it comes from our radiative transfer model assump-
tions themselves, uncertainties in absorption and scat-
tering cross-sections and uncertainties in compound
distributions.
Resulting from inaccuracies in both absorption cross-
sections and branching ratios determination as well as in
incident solar flux calculation, uncertainties in photoly-
sis rates Ji(z) can therefore only be evaluated through an
extensive investigation beyond the frame of the present
study.
2.2. Reaction rates coefficient
We based our estimation of imprecisions in a fraction
of our reactions rates on the previous compilations of
Baulch et al. (1992, 1994) and Tsang and Hampson
(1986), Tsang (1988) where their uncertainty factors Fk
have been previously evaluated with values included be-
tween 1.3 and 10. As for uncertainty factors not consid-
ered by these compilations or not estimated because of a
lack of experimental data, we supposedly use a lower
limit of Fk = 2.0. Besides, reaction rates and their uncer-
tainties are supposed to be constant within the tempera-
ture range of experiments, which is often not
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representative of Titans atmospheric temperatures.
Extrapolating them at low temperatures is thus another
source of uncertainty.
Through Monte-Carlo calculations, this quantifica-
tion of the uncertainties in reaction and photodissocia-
tion rates allows us to estimate a lower limit of the
errors on the abundances of hydrocarbons in Titans
atmosphere determined from photochemical modeling.
3. Monte-Carlo simulation of reaction rates uncertainties
To determine the influence of photochemical param-
eters uncertainties on abundance profiles of hydrocar-
bons in Titans stratosphere, we use a 1D globally
averaged photochemical model extending from Titans
tropopause to 1250 km where abundance of any atmo-
spheric species is governed by the altitude-dependent
continuity-diffusion equation
dni
dt
¼ P i  niLi 
dUi
dz
; ð2Þ
where ni is the concentration of species i (cm
3), Pi is
chemical production (cm3 s1), Li is chemical loss rate
(s1) and Ui is vertical flux (cm
2 s1). Pi and Li are built
on reaction rates and photodissociation rates defined in
our chemical scheme, which is based on updated chem-
ical rate coefficients and cross-sections appropriate for
the atmospheric conditions on Titan. This model calcu-
lates abundances for 82 neutral species, both hydrocar-
bon and nitrogen species, involved in 363 reactions,
taking into account the molecular absorption, multiple
scattering, absorption and Mie scattering by the aero-
sols of UV photons in a 120–260 nm wavelength range.
This selected range excludes any electronic impact-in-
duced chemistry only effective at EUV wavelength.
For concisions sake, the whole chemical scheme we
used could not be included in the present paper but is
nevertheless available on the LISA web page.
Nominal abundances with nominal reaction rates are
first calculated using this 1D photochemical model.
However, dealing with 1D Monte-Carlo calculations
represents an enormous amount of computing time
which we choose not to perform. We present here only
0D Monte-Carlo computed results, assuming that added
uncertainties due to transport processes are negligible.
This approach seems justified as long as uncertainties
on nitrogen species chemistry are not considered in 0D
calculations, since their stratospheric abundances is
mainly governed by these transport processes. This
study is thus restricted to uncertainties carried by hydro-
carbon photochemistry; its conclusions are yet validated
since former models Yung et al. (1984), Toublanc et al.
(1995), Lara et al. (1996) testified that hydrocarbon
abundances are not very much sensitive to the inclusion
of nitrogen species chemistry.
The determination of the uncertainties on the com-
puted concentrations is then similar to the technique
used by Stolarski et al. (1978).
Assuming that the reaction rate coefficients are log-
normally distributed, the accuracy of the preferred rate
coefficient is quoted as
logðkiÞ ¼ logðk0iÞ þ ei logðF kÞ; ð3Þ
where ei is a random number with a normal distribution
of null mean and unity standard deviation generated by
the Box–Muller transformation (Press et al., 1992) and
Fi is the uncertainty factor attached to the ith reaction
rate. Any randomized reaction rate coefficient generated
cannot be higher than reactives diffusion speed in pure
N2 for the different temperatures considered.
Identically, by assuming a normal distribution for the
absorption cross-sections ri,k and for the quantum yield
qi,k, we can infer the accuracy of the preferred photodis-
sociation coefficient:
ri;k ¼ r0i;kð1 eiF rÞ;
qi;k ¼ q0i;k þ eiF q:
ð4Þ
For simplifications sake, we moreover assume a con-
stant dissociation rate for a given photolysis. Therefore,
uncertainties on quantum yields exclusively influence
products layout. Considering a k branch photolysis,
we define thus
qk;k ¼
Xk
i
q0i;k 
Xk1
i
qi;k ¼ q0k;k 
Xk1
i
eiF q: ð5Þ
All rates coefficients are then perturbed randomly and
0D calculations for 10 different altitudes from 100 to
1000 km are performed for each of these new sets.
5000 runs were performed in order to be able to deter-
mine a statistical estimate of computed mean concentra-
tions and standard deviations (see Fig. 1).
4. Results: uncertainties on hydrocarbon abundances
Monte-Carlo computed distribution of stable hydro-
carbons (C2H2, C2H4, C2H6, CH3C2H, C3H8 and C4H2)
for the 10 different altitudes considered are displayed in
Fig. 2. Each statistical distribution is represented as a
separate box; the vertical lines denote the 25th, 50th,
and 75th percentile values, the error bars correspond
to the 5th and 95th percentile values and the square
symbols denote the distribution mean values. A percen-
tile is a value on a scale of one hundred that indicates the
percent of a distribution that is equal to or below it; ver-
tical profiles are therefore graphically associated to their
50% and 90% confidence intervals.
Comparison of the 1D abundance profiles of hydro-
carbons in Titans atmosphere with their 0D Monte-
Carlo statistical distribution enlightens the importance
of transport processes in 1D calculations.
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Transports processes can be either a source or a sink
according to the compound and the altitude considered.
1D abundance gradients are ruled by molecular diffu-
sion in the upper stratosphere. Consequently, 1D abun-
dance gradients for constituents lighter than nitrogen N2
increase with altitude (case for C2H2, C2H4), whereas
Fig. 1. Schematic presentation of the Monte-Carlo method used to study the effect of photochemical parameters uncertainties on hydrocarbon
production modeling (adapted from Dobrijevic et al., 2003).
Fig. 2. Hydrocarbon distributions after 5000 Monte-Carlo runs. Solid lines represent 1D calculated profiles. Reticles represent the ISO stratospheric
observations including error bars in abundance and altitude (Coustenis et al., 2003).
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1D abundance gradients for constituents heavier than
nitrogen N2 decrease with altitude (case C2H6, CH3C2H,
C3H8 and C4H2). However, our 0D simulations do not
take into account any diffusion processes. Discrepancies
between some high-altitudes results for 1D and 0D mod-
els (case for heavier hydrocarbons) are thus due to the
absence of molecular diffusion processes in the latter
calculations.
Although, 1D Monte-Carlo calculations would be
needed to evaluate more precisely the uncertainties on
computed hydrocarbon production as a function of alti-
tude, our description of Titans atmosphere as 0D box
models excluding molecular and eddy diffusion pro-
cesses qualitatively fits 1D profiles.
In high-altitudes region dominated by methane pho-
tolysis (P600 km), uncertainties for unsaturated hydro-
carbons are fairly invariant, whereas uncertainties for
saturated hydrocarbons extend over many orders of
magnitude. In low-altitudes region dominated by unsat-
urated compounds – and particularly acetylene C2H2 –
photolysis (6600 km), uncertainties are globally more
important for both saturated and unsaturated
hydrocarbons.
By considering uncertainties on computed hydrocar-
bon profiles, we find therefore a good agreement be-
tween our modeling predictions and the different
abundances inferred from ISO observations (Coustenis
et al., 2003) despite the crude approximations adopted.
As for Titans case and following Dobrijevic and Parisot
(1998), we can even conclude that the uncertainties on
computed abundances might not constrain chemical
and physical parameters as tightly as expected from
observations.
Comparison between the different box distribution
could allow us to pinpoint then specifically the photo-
chemical parameters that are responsible for inducing
the largest uncertainties at different altitudes, and conse-
quently to perform tests on an updated chemical scheme
in different conditions.
5. Conclusion
We have used 1D photochemical model combined to
Monte-Carlo calculations to study the effect of impreci-
sions in photochemical rates on computed concentra-
tions of hydrocarbons in Titans atmosphere. Although
restricted to 0D box approximations, these calculations
show that uncertainties in computed hydrocarbon con-
centrations can be very significant and are essential in
photochemical models before any comparisons with
observations.
Dobrijevic and Parisot (1998) suggested that uncer-
tainties would be greater in 1Dmodels due to the possible
propagation of uncertainties by vertical transport; exten-
sion of this work to a 1D photochemical model would
thus improve above calculations by including transport
processes. Consideration of the nitrogen species updated
chemistry, a better evaluation of uncertainties in reaction
rates at temperatures representative of Titans atmo-
spheric conditions, and a more detailed investigation of
the sources of uncertainties in photolysis rates would also
be fruitful requirements for prospective works.
Continued efforts in conducting laboratory measure-
ments are required to improve our knowledge of hydro-
carbon photochemical parameters, especially, at low
temperature conditions applicable to Titans atmo-
sphere. Identification of the main reactions and a precise
evaluation of the uncertainty factors of these parameters
at representative temperatures is an important prerequi-
site for a more efficient use of photochemical modeling,
whose results will soon be confronted to the future in-
sights provided by the upcoming Cassini–Huygens mis-
sion into a low-temperature photochemical laboratory
on a planetary scale.
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3.3 Corollaires
D’apre`s ces re´sultats pre´liminaires, les incertitudes porte´es par les diffe´rents parame`tres pho-
tochimiques d’un mode`le de l’atmosphe`re de Titan contribuent d’une fac¸on significative a` son
incertitude globale. Cette incertitude se manifeste dans les calculs des abondances de tous les
hydrocarbures. Ce re´sultat est particulie`rement e´tonnant, puisque nous avons toujours utilise´ les
bornes infe´rieures des facteurs d’incertitude pour les parame`tres photochimiques, sans envisager
leur de´pendance avec la tempe´rature. Sims et al. (1993) te´moigne`rent ainsi de la difficulte´ a`
extrapoler les facteurs d’incertitude vers les basses tempe´ratures, sans aucun doute supe´rieurs
en tout les cas aux valeurs limites conside´re´es ici. Choisir Fk = 10 pour les re´actions estime´es
aurait e´te´ en effet tout aussi raisonnable que leur imposer Fk = 2. De plus, il est probable que
les incertitudes sur les sections efficaces d’absorption et les rendements quantiques soient vrai-
semblablement plus importantes que celles choisies dans cette e´tude, du moins pour certaines
espe`ces. Ainsi, les rendements quantiques du me´thane CH4 lors de sa photodissociation a` Lyman
α varient par exemple d’un facteur de pre`s de 50% selon l’e´tude conside´re´e ; ce qui entraˆıne cer-
tainement une sous-estimation des incertitudes calcule´es sur les profils des compose´s insature´s
a` haute altitude, puisqu’ils sont principalement issus de cette meˆme photodissociation.
Une ame´lioration de ce travail consisterait notamment a` faire la revue syste´matique, de´taille´e
et critique des diffe´rentes sources d’incertitudes photochimiques existant dans un tel mode`le de
l’atmosphe`re de Titan, et la conjuguer a` une meilleure e´valuation de ces facteurs d’incertitude
aux conditions de tempe´rature et de pression adapte´es a` sa repre´sentation.
De plus, nous avons suppose´ dans cette e´tude pre´liminaire que les processus de transport
jouaient un roˆle minoritaire dans le calcul des profils d’abondance des hydrocarbures en fonction
de l’altitude. Cette hypothe`se qui semble justifie´e puisque les diffe´rentes approximations 0D
s’ajustent qualitativement aux profils d’abondance 1D, du moins dans la basse atmosphe`re,
nous a cependant limite´ a` un traitement de la photochimie des hydrocarbures. Nous avons
conside´re´ que cette hypothe`se n’e´tait pas valable pour les compose´s azote´s et oxyge´ne´s, leurs
profils e´tant fortement influence´s par leur transport vers le bas et leur condensation dans la
basse stratosphe`re.
Une autre ame´lioration de ce travail consisterait alors en son extension vers un mode`le
Monte-Carlo a` 1D. De cette fac¸on, nous ne serions pas oblige´s de supposer un roˆle minoritaire
des processus de transport, ce qui permettrait l’e´tude conjointe des hydrocarbures avec les com-
pose´s azote´s et oxyge´ne´s. Les incertitudes sur les profils d’abondances seraient ainsi calcule´es
plus rigoureusement. Finalement, un tel mode`le permettrait aussi une e´tude de l’influence de
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l’incertitude associe´e a` diffe´rents autres parame`tres, notamment le coefficient de diffusion turbu-
lente K(z), sur celles des re´sultats des mode`les photochimiques. Il est tre`s difficile de pre´voir a
priori comment la prise en compte des processus de transport changerait les incertitudes sur les
profils d’abondance d’un mode`le de l’atmosphe`re de Titan. Il est probable que les incertitudes
augmenteraient, comme cela a e´te´ ve´rifie´ pour les atmosphe`res des plane`tes ge´antes (Dobrijevic
et Parisot (1998); Dobrijevic et al. (2003)), les processus de transport vertical contribuant a`
propager l’incertitude totale du mode`le. Cependant, dans le cas ou` l’abondance d’un compose´
est principalement re´gie par des processus diffusifs, il est tout a` fait possible que l’incertitude
sur son profil d’abondance corresponde alors simplement a` celle sur ses coefficients de diffusion,
qui est sans doute infe´rieure.
Objets des deux chapitres suivants, ces ame´liorations sont essentielles pour adapter cet ou-
til statistique a` l’e´tude de l’atmosphe`re de Titan et le rendre suffisamment performant pour
lui assigner des applications beaucoup plus larges que la simple reproduction des observations
disponibles. En tant que ve´ritable outil de recherche, il serait alors tre`s utile pour l’interpre´-
tation et la validation meˆme des donne´es observationnelles, a` partir desquelles de nombreux
parame`tres atmosphe´riques sont de´rive´s, mais aussi pour identifier les processus importants de
cet environnement et e´ventuellement orienter de futures mesures des parame`tres photochimiques
en laboratoire.
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Chapitre 4
Revue des incertitudes
photochimiques dans les mode`les de
l’atmosphe`re de Titan
Ce chapitre consiste en une revue syste´matique, de´taille´e et critique des diffe´rentes sources
d’incertitudes photochimiques existant dans un mode`le de l’atmosphe`re de Titan et de la pre´-
sentation d’une me´thode originale pour e´valuer ces facteurs d’incertitude a` des conditions de
tempe´rature repre´sentatives de celle-ci. Ce travail, dont nous avons de´ja` brie`vement de´crit l’in-
te´reˆt, est un pre´requis important pour des analyses de propagation plus repre´sentatives, et par
la` meˆme plus pertinentes, des incertitudes expe´rimentales dans un mode`le de l’atmosphe`re de
Titan. Il a donc fait l’objet d’un article que nous pre´sentons ici dans sa version finale a` sou-
mettre, auquel nous ferons re´fe´rence dans la suite de ce manuscrit sous l’appellation He´brard et
al. (2006a).
Re´sume´
Cet article est une revue de la photochimie de l’atmosphe`re de Titan et de ses sources d’in-
certitudes. Il pre´sente l’ensemble des connaissances actuelles sur l’importante photochimie se
de´roulant dans l’atmosphe`re de Titan. Les voies principales de photodissociation et de re´ac-
tions chimiques y sont discute´es brie`vement, dans le seul but de nous permettre de souligner les
processus photochimiques qui souffrent encore d’une mauvaise repre´sentation dans les mode`les
et sont donc susceptibles de contribuer le plus a` l’impre´cision globale des re´sultats the´oriques.
Nous pre´sentons une me´thode pour e´valuer leurs facteurs d’incertitude a` des tempe´ratures re-
pre´sentatives de l’atmosphe`re de Titan. Cette compilation pourra eˆtre utilise´e comme base des
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futures analyses de propagation d’incertitudes dans les mode`les photochimiques de l’atmosphe`re
de Titan qui seront de´veloppe´s dans le cadre de la mission Cassini-Huygens.
Abstract
This paper is a review dealing with the photochemistry of Titan’s atmosphere and its sources of
uncertainties. It presents current knowledge on the active photochemistry occurring in Titan’s
atmosphere. A brief discussion of major dissociation paths and essential chemical reactions
is given, which allows us to emphasize on the photochemical processes that are still not well
represented in the models and might thus be contributing mostly to the overall imprecision
of theoretical results. We present a method to evaluate uncertainty factors of the chemical
rate constants at temperatures representative of Titan’s atmosphere. This compilation can be
used as a reference for future uncertainty propagation analysis in Titan’s photochemical models
developed in the frame of the Cassini-Huygens mission.
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4.1 Introduction
Theoretical models of Titan’s atmosphere require a detailed, accurate description of all important
reactions, photochemical processes, transport and constituents, relevant to its photochemistry.
In order to build their photochemical schemes, underpinning of photochemical calculations,
modelers base their arguments on photochemical reactions studied in the laboratory, amenable
to experimental uncertainties, over a range of temperatures and pressures that are often not
representative of Titan’s atmospheric conditions. A major limitation in constructing accurate
atmospheric models of the outer planets and their moons is especially the availability of low-
temperature, low-pressure kinetic data, such as absorption cross sections, quantum yields and
reaction rates. Indeed, most of the relevant experimental research has been motivated by the
importance of hydrocarbon chemistry in combustion studies. The majority of published results
describes therefore chemical systems different from the ones that can be found in the stratosphere
of Titan, where appropriate conditions are T = 71-175 K, P < 0.2 Torr and N2 as background
atmosphere. Most photochemical reaction rate coefficients have scarcely been determined in a
temperature range representative of Titan’s atmosphere, and their extrapolation to such low
temperatures is therefore uncertain. For many recombination reactions moreover, only the high
pressure limiting rate constants are available and the buffer gas is almost never N2 as it should be
for simulating Titan’s chemistry. The identities of product species are finally rarely determined
along with the measurements of kinetic rate constants nor are quantum yields for formation
of neutral product species often reported when photodissociation cross sections are published.
Literature, when available, sometimes offer estimates based on various chemical arguments but it
is important however to keep in mind the natural tendency to use photochemical rate constants
allowing the model to best match the data.
Every model can only be as good as the input data. The current accuracy of overall labo-
ratory rate coefficients is estimated to be ∼20% (Strobel (2005)). However, for such strongly
non-linear, heavily coupled systems as these photochemical models are, more precision than
this may be required to produce accurate results. Many inquiries have already been devoted
to estimate this overall precision in photochemical models of different planetary atmospheres
(Dobrijevic and Parisot (1998); Smith (1999); Dobrijevic et al. (2003); He´brard et al. (2005))
but none reported was however based on an extensive kinetic database representative of Ti-
tan’s atmospheric conditions. They were rather based on already existing databases, however
optimized for studying the Earth’s atmospheric chemistry (Sander et al. (2003); Atkinson et al.
(1999)), combustion chemistry (Baulch et al. (2005)) or even astrochemistry (Le Teuff et al.
(2000)). Because of this lack of specific databases, studies dedicated to Titan’s atmosphere have
thus been inevitably restricted in their use.
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In the following section of this paper, we therefore propose to review the photochemical
reactions that are supposed to be the most important in Titan’s atmosphere with a special
emphasis on the processes that are still not well represented in the models. Enclosed qualifying
statements are reported as a way of testifying to some extent the overall uncertainties in a
reaction model representative of Titan’s atmospheric photochemistry, while paying a particular
attention to rely on the latest and/or more reliable experimental data available in the literature,
insofar as conflicting conclusions had been raised previously. Following this comprehensive
cross-examination of extensive databases, we propose afterwards some clues as for quantifying
these photochemical sources of uncertainties and evaluating them for conditions representative
of Titan’s atmosphere, in order to enclose them easily in future calculations.
4.2 Photochemical sources of uncertainties in Titan’s atmosphere
modeling
Yung et al. (1984) model provided the first major review of the laboratory, and theoretical,
kinetics and photochemistry literature available at that time representing the largest compilation
to date of chemical processes occurring in reducing planetary atmosphere. The chemical scheme
displayed in annexes C and D reflects our own review of the laboratory measurements that
have become available since Yung et al. (1984) model. Several key reviews/compilations of
laboratory photolysis and kinetic measurements provided useful information on reactions that
may have been extensively updated, including Okabe (1978), Tsang and Hampson (1986), Tsang
(1988); Baulch et al. (1992) and Baulch et al. (1994); these works are referenced in these tables
where appropriate. Annexes C and D consist of several types of chemical reactions whose rate
constants may have been extensively updated: (a) photodissociation (AB + hν −→ A + B),
(b) insertion/H-atom substraction (A + BH −→ AB + H), (c) H-atom abstraction (A + BH
−→ AH + B), (d) combination (A + B −→ AB) and disproportionation (A + A −→ C + D),
(e) exchange and transfer (A + BC −→ AB + C), and (f) cracking and/or H-atom scavenging
(A + H −→ AH, followed by AH + H −→ C + D and/or AH + H −→ A + H2). Yung
et al. (1984) model and subsequent models of outer planets hydrocarbon photochemistry we
founded part of our investigation on (Toublanc et al. (1995); Lara et al. (1996); Moses et al.
(2000); Lebonnois et al. (2001); Wilson and Atreya (2003, 2004); Lebonnois (2005)) present
an extensive discussion of these reaction categories and their importance in the hydrocarbon
chemistry of Titan’s atmosphere, which will not be repeated here. In the following, we rather
propose to review the photochemical sources of uncertainties among these reactions, whose
knowledge may be an important prerequisite when modeling Titan’s atmosphere.
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J3a J3b J3c J3d J3e
Experimental determinations
Mordaunt et al. (1993)† scenario 1 0.51 0.24 0.05 + 0.20 0.00 + 0.00
Mordaunt et al. (1993)† scenario 2 0.49 0.00 ∼0 + ∼0 0.28 + 0.23
Heck et al. (1996) 0.66 0.22 ∼0 0.11
Brownsword et al. (1997) 0.38 0.52 0.01 0.08
Wang et al. (2000) 0.291 0.584 / 0.055 0.07
Photochemical models
Yung et al. (1984) 0.00 0.41 0.51 0.00 0.08
Toublanc et al. (1995) scenario 1 0.51 0.24 0.25 0.00 0.00
Toublanc et al. (1995) scenario 2 0.49 0.00 0.00 0.00 0.51
Lara et al. (1996) 0.49 0.00 0.00 0.00 0.51
Romani (1996) 0.41 0.28 0.21 0.00 0.10
Dire (2000) 0.67 0.22 0.00 0.00 0.11
Smith and Raulin (1999) 0.41 0.53 0.00 0.00 0.06
Lebonnois et al. (2001) scenario 1 0.49 0.00 0.00 0.00 0.51
Lebonnois et al. (2001) scenario 2 0.41 0.53 0.00 0.00 0.06
Wilson and Atreya (2004) 0.41 0.28 0.21 0.00 0.10
He´brard et al. (2005) 0.291 0.584 0.00 0.055 0.07
† The figures in italic correspond to CH4 + hν −→ CH
∗
3 + H −→
3,1CH2 + 2H for (J3c) and (J3d) and CH4
+ hν −→ CH∗3 + H −→ CH + H2 + H for (J3e). These sequential contributions must be added to the direct
contributions.
Table 4.1: Relative contributions of the CH4 dissociation product channels after photoexcitation
in the Lyman-α wavelength region (adapted from Romanzin et al. (2005)).
4.2.1 Photochemistry of hydrocarbons
Direct dissociation of methane and its subsequent chemistry
Photochemistry of hydrocarbons in Titan’s atmosphere is principally driven by methane CH4
photodissociation, occurring in the high atmosphere at VUV wavelengths for λ < 145 nm, even
though only 4.5 eV are needed to break it apart. Approximately 75% of methane absorption
of radiation above 700 km is due to the intense solar Lyman α line at 121.6 nm. The primary
dissociation channels energetically accessible at this wavelength are (adapted from Cook et al.
(2001)):
(J1a)
(J1b)
(J1c)
(J1d)
(J1e)
CH4 + hν (Lyman α) −→ CH3 + H
−→ 1CH2 + H2
−→ 3CH2 + H + H
−→ 1CH2 + H + H
−→ CH + H2 + H
In spite of having been extensively studied, the accurate yields of the different CH4 pho-
todissociation pathways, particularly at Lyman α, are still unresolved. To illustrate the full
extent of this argument, as critically reviewed in Romanzin et al. (2005), Table 4.1 displays
different methane photodissociation pathways at Lyman α both experimentally investigated
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and implemented in previous Titan’s photochemical models. Such significative incidence on
the hydrocarbon chemistry of Titan’s atmosphere was somewhat sensitivity-tested in Wilson
and Atreya (2004). While the abundances of simple hydrocarbons such as acetylene C2H2
and ethylene C2H4 were not sensitive to the choice of methane photolysis scheme, minor C3
molecules abundances showed substantial sensitivity in their abundances, especially propylene
C3H6 and propyne (methylacetylene) CH3C2H whose variations are even surpassing observa-
tional uncertainties. This confirms the obvious role performed by the primary radicals produced
from methane CH4 photodissociation (CH3,
1CH2,
3CH2 and CH) in the formation of heavier
hydrocarbons. Concerning Lyman α photolysis, future models may follow the recommendations
of the most recent and forefront experiment performed by Wang et al. (2000) who, by means of
multiple experiments, succeeded in drawing up a whole and coherent set of branching ratios.
Methane CH4 temperature-dependent photoabsorption cross sections from their absorption
thresholds to 120 nm and at Titan’s atmospheric temperatures, either are poorly known or not
measured at all. The existing data were mainly reported in the 1950-1970 decades and are almost
exclusively available only at room temperature. Limited low-temperature CH4 photoabsorption
cross-section data were first reported by Mount and Moos (1978) in the 138-160 nm region at
200 K. Most recently, Lee et al. (2001) reported room temperature cross-section data of several
methane CH4 isotopomers in the 105-145 nm region, with extreme care about the purification
of impurities in the gaseous samples. Using synchrotron radiation as a continuum light source,
Chen and Wu (2004) measured methane CH4 absolute photoabsorption cross sections in the
VUV-UV region at three different temperatures, i.e., 370, 295, and 150 K. Their methane CH4
cross-section values in the 120-142.5 nm region at 295 K agree well with previously reported
values (Watanabe and Zelikoff (1953); Mount et al. (1977); Lee et al. (2001)) with only ±10%
evaluated experimental errors in absolute cross section values. Under these low-temperature
conditions, Chen and Wu (2004) found that methane CH4 cross-section values increase in the
short wavelength region and decrease in magnitude in the long wavelength region. In contrast
to this behavior, the cross-section data obtained at high temperature show a relative decrease
in the short wavelength region and a relative increase in the long wavelength region. The trends
exhibited appear to be quite reasonable with Mount and Moos (1978) reported results at 200
K. However, further measurements at temperatures between 295 and 150 K would be needed so
that the temperature-dependent cross-section values can be theoretically modeled.
The lifetime of the excited state of methylene 1CH2 is very short since it is efficiently quenched
down to the ground state methylene 3CH2 by collision with another atmospheric molecule (Hayes
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et al. (1996)).
(H1)
(H1)
1CH2 + M −→ 3CH2 + M
(M = N2 ou CH4)
Excited methylene 1CH2, as well as methylidine radicals CH, can also react with methane CH4
to form methyl radicals CH3 and ethylene C2H4, respectively.
(H2)
(H3)
1CH2 + CH4 −→ CH3 + CH3
CH + CH4 −→ C2H4 + H
The rate coefficients of reactions concerning the methylidine radical CH, such as CH + CH4,
CH + C2H2, CH + C2H4 and CH + C4H8 reactions, were measured by Canosa et al. (1997)
in a temperature range of 23-295 K using the CRESU apparatus coupled with a pulsed laser
photolysis -laser induced fluorescence (PLP-LIF) technique. This study confirmed the previous
results of Berman et al. (1982) and Berman and Lin (1983), broadening them to temperatures
more relevant for Titan’s atmosphere without however giving any clear identification of the re-
sulting products. Yet, their thermochemical and kinetic analysis advocated accordingly for the
same H-atom abstraction process, which has experimentally been confirmed later by Fleurat-
Lessard et al. (2002) for the CH + CH4 reaction and by McKee et al. (2003) for the CH +
C2H2 and CH + C2H4 reactions. Concerning the CH + C2H6 reaction, McKee et al. (2003)
conclusions are consistent with a competition between H-abstraction and CH3-abstraction pro-
cesses. Considering for the first time these formation mechanisms for methylacetylene CH3C2H
and allene CH2CCH2 in a photochemical model, Wilson and Atreya (2004) assumed them to
be both equally plausible quite satisfyingly even if Galland et al. (2003) determined by VUV
resonance fluorescence an absolute H-atom production equal to 22% using as reference the H
production from the CH + CH4 reaction. Wilson and Atreya (2004) assumed also the same
branching ratio for both C3H4 isomers, methylacetylene CH3C2H and allene CH2CCH2, issued
from the CH + C2H4 reaction.
Ground state methylene 3CH2 and methyl CH3 mainly react together to form ethylene C2H4.
(H4) 3CH2 + CH3 −→ C2H4 + H
Ethane is mostly created in the atmosphere through methyl CH3 recombination.
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(H5) CH3 + CH3 (+ M) −→ C2H6 (+ M)
Planetary emissions of the methyl radical CH3 were first observed in 1998 (Be´zard et al.
(1998, 1999)) by the Infrared Space Observatory (ISO) in the upper atmospheres of Saturn and
Neptune. Methyl radical CH3 is produced by VUV photolysis of methane CH4 and is a key pho-
tochemical intermediate leading to complex organic molecules in outer planetary atmospheres.
Indeed, the methyl recombination reaction CH3 + CH3
M−→ C2H6 is of prime importance in
photochemical modeling of Titan’s atmosphere since it is the main source of ethane production.
Until recently, its rate constant has been mostly measured as low as room temperature, and at
high pressure in non representative bath gases. The most widely adopted Slagle et al. (1988) rate
expressions for low-pressure, three-body limiting rate constant k0 and high-pressure, two-body
limiting rate constant k∞ had to be extrapolated down to lower temperatures according to their
own Arrhenius law, for use in atmospheric models of outer planets’ atmospheres. Methyl CH3
abundance observed by ISO was however unexpectedly lower than predicted by photochemical
models using this specific chemical rate value, specially in Saturn’s atmosphere. An underesti-
mation of the loss of methyl CH3 has thus been suggested in these models (Be´zard et al. (1998,
1999); Atreya et al. (1999); Moses et al. (2000); Lee et al. (2000)), which was thought to be
mostly due to the poorly extrapolated rate constant at the low temperatures and pressures of
these atmospheric systems. A prevailing remedy was then to increase the methyl CH3 recombi-
nation reaction measured at room temperature in rare gases by at least one order of magnitude,
but within the range of disagreeing theoretical expressions when extrapolated to low tempera-
ture (Macpherson et al. (1983); Slagle et al. (1988); Walter et al. (1990)). Cody et al. (2002,
2003) recently reported studies at T = 155 K, 202 K and 298 K and P = 0.6, 1.0 and 2.0 Torr He,
using a discharge-flow reactor apparatus coupled to a quadrupole mass spectrometer (DF-MS),
providing the first measurements of the methyl CH3 recombination rate constant in the fall-off
region at T < 296 K. Their conclusions were in agreement with the calculations by Klippenstein
and Harding (1999) on the pressure dependence of the methyl CH3 recombination reaction at T
= 200 K when converted from M = Ar to M = He. The latest Wang et al. (2003) experimental
and theoretical investigations with He bath gas using time-resolved time-of-flight mass spectrom-
etry (TOF-MS) and transition state theory (TST) are in very good agreement with Cody et al.
(2002, 2003) experimental data points at low-temperature and high-pressure limit. In spite of
these recent measurements, conducted with He as bath gas, Wilson and Atreya (2004) still used
a modified recombination rate that is ten times the Slagle et al. (1988) expression, considering
in addition that the reaction may proceed faster with Titan’s N2 background atmosphere as
exhibited by the hydrogen atom recombination reaction k0. However, merely the low-pressure,
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three-body limiting rate constant k0 is proportional to the collision frequency and thus could
be derived by using the appropriate reduced collision masses, Lennard-Jones collision cross sec-
tions as well as estimated values for the average energy transferred per collision ∆E. Following
Smith (2003) calculations, methyl CH3 recombination rate would proceed roughly 70% faster at
low pressures in Titan’s atmosphere. As Cody et al. (2003) pointed out on the basis of these
latest laboratory data, the remaining excess CH3 predicted in the models relatively to the ISO
observations may be explained to a large extent elsewhere in the CH3 photochemistry and/or
transport rather than in the CH3 + CH3 rate value. The exact reconciliation of this problem is
beyond the scope of this paper but though, we preferred to stick to our general approach and to
rely on the latest and most representative experimental data (Wang et al. (2003)) rather than
embrace the natural tendency to use chemical rate constants that allow the calculations to best
fit the data.
Once ethylene C2H4 is formed, it serves as a major source of acetylene through photolysis
in the high atmosphere.
(J2a)
(J2b)
C2H4 + hν −→ C2H2 + H2
−→ C2H2 + H + H
Absorption cross sections of ethylene C2H4 in the VUV region were first reported by Zelikoff
and Watanabe (1953), using a spectral bandwidth of ∼0.1 nm. More recently, Cooper et al.
(1995) have reported the absolute photoabsorption cross section of ethylene from 6 eV to 200
eV utilizing a high-resolution dipole (e,e) spectroscopy. Holland et al. (1997) have measured the
absolute photoabsorption, photoionization, and photodissociation cross sections of ethylene and
deuterated ethylene from their ionization thresholds to 50 nm using a double ionization chamber
technique and also include Zelikoff and Watanabe (1953) and Cooper et al. (1995) results in
their compiled cross-section data. Before Wu et al. (2004), there was no apparent temperature-
dependent cross section measurements of ethylene available in the literature. Using synchrotron
radiation as a continuum light source, Wu et al. (2004) have measured temperature-dependent
cross sections of ethylene in the VUV 118-192 nm region at five different sample temperatures
(370 K, 330 K, 295 K, 200 K, and 140 K). Their cross-section values measured at 295 K agree
reasonably well with the Zelikoff and Watanabe (1953) previously reported data except for larger
cross-section values in the ∼160-174 nm region, both at the absorption peaks and at the valleys,
by as much as 15-20%. While it appears that these larger cross-section values at the absorption
peaks result from the higher resolution used in Wu et al. (2004) experiments, the reason for
the positive discrepancy observed with Zelikoff and Watanabe (1953) values at the absorption
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valleys still remains unclear. Because of the varying resolution inherent in the (e, e) spectroscopy
technique adopted by Cooper et al. (1995), it is harder to compare their data with Wu et al.
(2004) results without line shape convolution. Yet, it appears that the trend of their data is
in good agreement with Wu et al. (2004) results despite their bad contrast between peaks and
valleys. Significant temperature effects were observed in the region between 170 nm and 192
nm, especially in the positions of the known hot bands, which appear to be enhanced at 370 K
and significantly reduced at 140 K. The magnitude of temperature effects on absorption cross
sections of C2H4 decreases as a function of decreasing wavelength in the studied spectral range.
Dissociation of methane photocatalysed by acetylene
Laboratory experiments of irradiation at 185 nm of a mixture composed of CH4 and C2H2 in
catalytic proportion confirmed that the dissociation of methane could be catalysed by the pho-
tolysis of acetylene at lower altitudes (Smith et al. (1999)). Since the solar flux increases rapidly
from 100 to 230 nm, this photocatalysed destruction of methane CH4 in the stratosphere can
be significantly more important than its direct photolysis at high altitude.
(J3a)
(J3b)
C2H2 + hν (< 235nm) −→ C2H + H
−→ C2 + H2
Diatomic carbon C2 and ethynil C2H radicals can then destroy methane CH4 to form CH3
radicals and regenerate acetylene C2H2.
(H6)
(H7)
C2 + CH4 −→ C2H + CH3
C2H + CH4 −→ C2H2 + CH3
Existing data were mainly reported in the 1960-1980 decades but were almost exclusively
available at room temperature. The first photochemical models of Titan’s atmosphere have
inevitably used some of these data: Nakayama and Watanabe (1964) data in the 106-180 nm
region by using a spectral bandwidth of ∼0.1 nm, Suto and Lee (1984) data in the 106-180 nm
region using a 0.04 nm bandwidth, and Seki and Okabe (1993) data above 205 nm but at rather
low resolution (1 nm bandwidth). Limited low-temperature acetylene C2H2 cross section data
were first reported by Wu et al. (1989) in the 154-193 nm region and later extended by Chen
et al. (1991) to 215 nm at 155 K, by Smith et al. (1991) in the 147-201 nm region at 195 K and by
Be´nilan et al. (2000) in the 185-235 nm region at 173 K. Wu et al. (1989), Chen et al. (1991) and
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Smith et al. (1991) argued for the presence of hot bands whose intensities decrease when the
temperature decreases. From spectroscopic measurements and thermodynamic studies, these
earlier data were however shown to be contaminated with the acetone absorption features at
190 and 195 nm (Be´nilan et al. (1995)) - commercially used as a chemical stabilizer. As its
absorption bands are 100 times more intense than those of acetylene in the same wavelength
range, the presence of less than 1% acetone in the samples was enough to explain the observed
variations. The acetone contamination was effectively eliminated in Wu et al. (2001) data at
155 K and Be´nilan et al. (2000) data at 173 K by employing standard purifying procedures
since the melting point of acetone is 180 K. As Wu et al. (2001) pointed out that the absorption
spectra in this spectral region often exhibit very sharp features, they advocated that high-
resolution and low-temperature cross-sections measurements would be needed in order to provide
spectral identification and cross-section data for the accurate determination of abundances and
temperature profile of planetary atmospheres. Be´nilan et al. (2000) observed no decrease of the
photodissociation coefficient with the spectral resolution (less than 1% between 0.02 and 2 nm
resolutions), thus demonstrating that there should be no need for high resolution absorption
cross-sections to calculate photodissociation coefficients in photochemical models.
A number of experiments were performed in order to determine primary quantum yields
for product formation following acetylene C2H2 photodissociation at various wavelengths (193.3
nm (Satyapal and Bersohn (1991); Shin and Michael (1991); Seki and Okabe (1993)), 184.9 nm
(Okabe (1983)), 147.0 nm (Okabe (1981)) and 123.6 nm (Stief et al. (1965))). The results of these
studies, which were mainly performed employing static sample photolysis along with stable end-
product analysis (Seki and Okabe (1993); Okabe (1983, 1981, 1983)), indicated that the quantum
yield for the simple C-H bond fission channel H + C2H is only 0.1-0.3 (see Table 1 in Seki and
Okabe (1993)) and it was tentatively suggested that the major primary photochemical process
was the formation of an electronically excited metastable acetylene C2H2
∗ (Seki and Okabe
(1993); Irion and Kompa (1982)) and/or vinylidene H2CC
∗ (Laufer (1984)). As further state-
resolved dynamics studies performed to investigate the primary photofragmentation dynamics
of this H + C2H product channel in the ground-state (Hashimoto et al. (1997); Mordaunt et al.
(1998)) could not find any indication for the formation of these metastable states, serious doubts
concerning the validity of these low values reported in the literature so far were raised. Acetylene
C2H2 dissociation dynamics after photoexcitation at 193.3 nm and at the Lyman-α wavelength
(121.6 nm) were then studied under collision free conditions by Lauter et al. (2002) who, by
obtaining absolute quantum yields for H atom formation close to unity, proposed that ethynyl
C2H radicals may indeed dominate the acetylene C2H2 primary dissociation for both photolysis
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wavelengths rather than any ”nonreactive” electronically excited metastable state of acetylene
C2H2
∗ and/or vinylidene H2CC
∗.
Formation of higher hydrocarbons
Methane CH4 and acetylene C2H2 photolysis lead to a large panel of radicals reacting among
themselves to produce heavier species. Titan’s photochemistry can be thus considered as a
succession of initiation, propagation and termination reactions.
The initial step is the formation of radicals by photodissociation of stable molecules or by
additions of hydrogen atoms on unsaturated compounds in the presence of a third body (com-
bination):
(J1e)
(J3a)
(H8)
CH4 + hν −→ CH + H2 + H
C2H2 + hν −→ C2H + H
C2H4 + H (+ M) −→ C2H5 (+ M)
The second step is the propagation of the chain by the attack of a radical on a stable molecule
by H-abstraction or insertion. In the last case, the molecule is necessarily an unsaturated one.
(H9)
(H10)
C2H + C2H6 −→ C2H2 + C2H5
C2H + C2H2 −→ C4H2 + H
Finally, the chain ends when a radical reacts with another radical or with a stable molecule in
a disproportionation or a combination reaction. The latter always involves a third body and is
therefore favored at high pressure:
(H11)
(H12)
(H13)
CH + C2H4 −→ CH3C2H + H
CH + C2H4 −→ CH2CCH2 + H
CH3 + C2H5 (+ M) −→ C3H8 (+ M)
Ethynyl radical, C2H, is an abundant polyatomic species in interstellar space and is known
to be important in Titan’s atmosphere, where it is one of the important species responsible for
the synthesis of higher hydrocarbons (Yung et al. (1984); Toublanc et al. (1995); Lara et al.
(1996)). Produced by direct photolysis of acetylene C2H2, the ethynyl radical C2H indeed ini-
tiates the production of saturated hydrocarbons (C2H6, C3H8,. . . , CnH2n) through the indirect
UV photolysis of methane CH4.
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Until recently, reactions involving ethynyl radicals and several hydrocarbons have been stud-
ied down to 150 K using a cryogenically cooled flow cell combined with transient IR laser absorp-
tion spectroscopy (PLP-IrAbs(C2H)) (Hoobler et al. (1997); Hoobler and Leone (1999); Opansky
and Leone (1996a,b)). Low-temperature kinetics measurements lower than 150 K were recently
reported, carried out with a CRESU apparatus or a pulsed Laval nozzle apparatus employing a
pulsed laser photolysis-chemoluminescence technique (PLP-CL(CH*)) (Chastaing et al. (1998);
Carty et al. (2001); Vakhtin et al. (2001a,b); Murphy et al. (2003)). Murphy et al. (2003) com-
puted activation energies are in quite good agreement with Ceursters et al. (2001) ab initio
calculations, advocating for a direct H-atom abstraction mechanism for ethynyl C2H + alkane
reactions. Concerning ethynyl C2H + acetylene C2H2 and ethynyl C2H + alkene reactions, Chas-
taing et al. (1998) measurements and thermochemical considerations point towards an overall
indirect H-atom substitution process via an initial formation of an energized complex. Reaction
C2H + C2H4 is thought to significantly contribute to the ethene C2H4 destruction rate. There
have been however obvious difficulties in reproducing the observed ethene abundance in Titan’s
atmosphere despite these latest laboratory data. Toublanc et al. (1995) model significantly un-
derestimates the ethene abundance compared to the Voyager IRIS observation data by using a
rate constant underestimated by almost an order of magnitude (2.5× 10−11cm3 molecule−1 s−1,
based on Tsang and Hampson (1986) estimation). But Lebonnois et al. (2001) and Wilson and
Atreya (2004) models underestimate it too, even by using Opansky and Leone (1996b) rate con-
stant whereas Lara et al. (1996) calculations reproduce well the ethene C2H4 abundance without
even including the reaction in their chemical scheme but rather by assuming synthetically a flux
from the surface, resulting from some surface processes. Wilson and Atreya (2004) advocated
for a possible irradiation of hydrocarbon condensates on Titan’s surface as a source of ethene
C2H4 in the stratosphere. It seems however that these unique inconsistencies exhibited by ethene
C2H4 abundance may be the direct consequences of a peculiar coupling between its chemistry
and its vertical transport (Lebonnois, personal communication).
Formation of polyynes
Polymerization of acetylene C2H2 through polyyne formation has been postulated for the for-
mation of solid organic material and thus for the creation of haze particles in the atmosphere of
Titan (Allen et al. (1980)). As ethynyl radicals C2H proceed to react with subsequently formed
molecules, the process may continue, forming everincreasingly large successive polyacetylene
polymers: triacetylene C6H2, tetraacetylene C8H2, etc. While triacetylene C6H2 has not yet
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been identified in the atmosphere of Titan, laboratory simulations in Titan-like conditions (100-
150 K) (de Vanssay et al. (1995)) have however detected it.
(J3an)
(H10n)
C2nH2 + hν −→ C2nH + H
C2nH + C2mH2 −→ C2(n+m)H2 + H
Polyynes chemistry remains however poorly understood as our current knowledge on the
building of complex long-chain carbon compounds from simpler hydrocarbons comes only from
pyrolysis processes at high temperatures and soot production (Kiefer and Vondrasek (1990);
Krestinin (2000)). As there is unfortunately little published on the rate coefficients involving
polyyne species larger than C2H2 either under the conditions of Titan or even at ambient tem-
perature (see 4.2), the only way for modelers to include these reactions in their chemical scheme
is to evaluate their rate coefficients from similar reactions rates available in the literature. As-
suming that larger polyacetylene radicals may be less reactive than ethynyl radical C2nH, Yung
et al. (1984) adjusted arbitrarily their rate coefficient according to k(C2nH) = 3
1−nk(C2H). Wil-
son and Atreya (2003) adopted preferably the assumption that all H-atom abstraction reactions
forming C2nH2 from C2nH and all reactions leading to C2nH2 had rate constants equal to the
comparable reactions where n = 1.
Parameter Reaction Available data Improvements
Absorption coefficient C2nH2 + hν n = 1,2,3 (200 K) Low temperature and low pressure
n = 4 (300 K)
Quantum yield C2nH2 + hν n = 1,2 Dependence on wavelength
Kinetic rate constant C2nH + C2mH2 n = m = 1 Low temperature and low pressure
C2nH2∗ + C2mH2
Radiative lifetime C2nH2∗ n = 1,2 Low temperature
Table 4.2: Review of available experimental parameters relevant to polyynes chemistry (adapted
from Vuitton et al. (2003)).
Diacetylene C4H2 absolute photoabsorption cross sections values determined recently be-
tween 120-180 nm by Okabe (1981) were found to suffer from saturated experimental conditions
which could have strongly influenced the subsequent published coefficients. Future modelers
would be wise to adopt Kloster-Jensen et al. (1974) cross sections instead, whose relative in-
tensities can be easily fitted from Fahr and Nayak (1994) absolute photoabsorption coefficients
at 1645 A˚. As this higher photoabsorption cross section leads to a lower stability towards pho-
tochemical loss, diacetylene C4H2 would have a shorter lifetime in Titan’s atmosphere than
indicated by previous models which have underestimated its photolysis rate. Most of these
models have consequently tended to predict larger amounts of diacetylene C4H2 than observed.
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An improved photolysis of diacetylene C4H2 may also increase the predicted abundances of the
heavier polyynes in photochemical models.
Along with polyacetylenic radicals C2nH, metastable diacetylene C4H2
∗ may also contribute
to the long-chain polyynes species chemistry in Titan’s atmosphere (Glicker and Okabe (1987);
Zwier and Allen (1996)). Resulting from diacetylene C4H2 absorption of ultraviolet radiation
at wavelengths well below the dissociation threshold, its relaxation can occur not only through
intrinsic radiative and non-radiative decays but through collisions with other molecules as well.
Determining precisely the lifetime of C4H
∗
2 is capital since a longer lifetime would give more
time to C4H
∗
2 to react with other hydrocarbons to produce heavy compounds. Before any ex-
perimental data for the radiative lifetime of C4H
∗
2 was available, previous models assigned to
it arbitrarily the lowest limit value determined for excited acetylene C2H
∗
2 (1 ms) calculated
by Lisy and Klemperer (1980). Lebonnois et al. (2001) however had to lower this arbitrary
relaxation rate by a factor of 5000 to reach agreement with Voyager observations. Using a low
temperature matrix isolation technique, Vuitton et al. (2003) recently performed the first di-
rect measurement of the intrinsic lifetime of C4H
∗
2 and determined it to be of the order of 100 ms.
Photodissociation quantum yields of polyynes higher than diacteylene C4H2 have never been
determined, and neither have the photoabsorption cross sections of those higher than tetraacety-
lene C8H2, at least in gas phase. Semi-empirical calculations performed in order to obtain ab-
sorption cross sections of higher polyynes tend to prove that the dissociation coefficient of any
polyynes increases with its size (Cottin et al. (2001)).
The major production pathway for benzene formation appears to be propargyl C3H3 radicals
recombination.
(H14) C3H3 + C3H3 + M −→ C6H6 + M
The determination of this reaction rate and its associated branching ratios under various
experimental conditions is also expected to be significant in evaluating the role of this radical
in the formation of polyaromatic hydrocarbons in Titan’s atmosphere. Fahr and Nayak (1999)
have determined the product yields and rate constants for propargyl radical C3H3 combination
reactions at 298 K by employing excimer laser photolysis in conjunction with GC/MS product
analysis methods. Their rate constant is in relatively good agreement with the one derived
from Alkemade and Homann (1989) studies in the 623-673 K temperature range by using a
low-pressure flow reactor and nozzle beam mass spectrometric product detection and analysis
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method. Using real-time infrared absorption spectroscopy, Morter et al. (1994) however mea-
sured a significantly faster rate constant for propargyl C3H3 self-reaction at 295 K. At this time,
nothing is certain about the source or sources of discrepancies between the rate constant values
reported by these different studies, and there is still no way to validate Fahr and Nayak (1999)
isomeric yields.
Lebonnois (2005) has conducted sensitivity studies of benzene and PAHs formation both
for Titan and Jupiter, testing these experimental data in different photochemical schemes, for
which the modeled composition fairly agrees with observational constraints. Their results show
that the uncertainties discussed above for several key reactions in benzene’s production scheme
are not of first order significance and that benzene abundance is mainly sensitive to some other
reactions that may affect the propargyl C3H3 radical.
4.2.2 Photochemistry of nitriles
Nitrile compounds formation is initiated in Titan’s reducing atmosphere by N2 dissociation,
proceeding mostly through direct EUV photolysis and galactic cosmic ray (GCR) absorption
(Lara et al. (1996)). With their refined treatment of UV-(80-100 nm), EUV-(< 80 nm), soft
X-rays-(< 5 nm) and photoelectrons-(< 80 nm) induced N2 dissociation based on several exper-
imental references, Lara et al. (1999) found the N(2D) and N(4S) total production rates to be
very similar at all altitudes, although the partial contributions from solar radiation (> 80 nm)
and photoelectrons (< 80 nm) are somewhat different. Nitrogen N2 also undergoes electron-
impact dissociation, with quantum yields determined by Zipf and Gorman (1980) and Itikawa
et al. (1986). At lower altitudes, the main source of atomic nitrogen is provided by cosmic ray-
induced dissociation, treated with or without neglecting the entire cascading energy deposition
developed by Capone et al. (1983). Effect of magnetospheric electrons, magnetospheric protons
and interplanetary electrons was proposed too as potential source for dissociating N2 (Sagan
and Thompson (1984)) but appeared recently to be negligible as supported by Toublanc et al.
(1995) theoretical calculations.
Subsequently formed atomic nitrogen species (N(2D), N(4S), N+) combine then with hydro-
carbons to form an assortment of nitrile neutrals and ions in the upper atmosphere. Hydrogen
cyanide HCN, the basis of nitrile chemistry, is thus formed through photodissociation, electron
impact processes and photoionization.
Since the quenching of N(2D) by N2 is not efficient, N(
2D) reacts mostly with methane CH4
and ethylene C2H4.
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(N1)
(N2)
N(2D) + CH4 −→ CH2NH + H
−→ NH + CH3
N(2D) + C2H4 −→ CH3CN + H
The recommended N(2D) + C2H4 reaction rate constant values at 298 K and its associated
temperature coefficients (?) are based on previously reported values (Fell et al. (1981); Umemoto
et al. (1998a); Takayanagi et al. (1999)). Umemoto et al. (1998b) recently reported the yields
of NH and H to be 0.3 and 0.8 respectively, confirming the insertion mechanism previously
advocated for from ab initio calculations (Umemoto et al. (1997); Kurosaki et al. (1998)).
Sato et al. (1999) measured N(2D) + C2H4 reaction rate down to 230 K and obtained a
rate value 20 times over what was previously estimated by Lellouch et al. (1994) and Lara
et al. (1996) on the basis of N(2D) quenching coefficients measured by Black et al. (1969). Fur-
thermore, crossed-beam experiments conducted by Balucani et al. (2000) indicated acetonitrile
CH3CN to be indeed the likely product.
Dissociation of hydrogen cyanide HCN and all other nitriles yield the cyano CN radical,
which can react with various hydrocarbons to maintain the CN bond.
(J4) HCN + hν −→ CN + H
Jolly et al. (2005) review showed a critical lack of data concerning the photoabsorption
coefficient available in the vacuum ultraviolet domain (110-210 nm) for N-organic molecules
present or expected to be present in Titan’s atmosphere. In particular, many absorption cross
sections have never been measured at low temperature. This lack is even greater for molecules
not commercially available since, even at room temperature, absolute absorption coefficients are
not available or erroneous. Therefore, they designed a new specific technique using synchrotron
facility to measure the absorption cross sections in the VUV range at the low temperature
range characteristic of Titan’s atmosphere and adopted it first to study hydrogen cyanide HCN,
cyanoacetylene HC3N and cyanodiacetylene HC5N.
(N3)
(N4)
(N5)
CN + CH4 −→ HCN + CH3
CN + C2H2 −→ HC3N + H
CN + C2H4 −→ C2H3CN + H
Lara et al. (1996) Lara et al. (1996) suggested a source provided by CN + CH4 and CN +
C2H6 in order to explain the CH3CN observations announced by Be´zard et al. (1993) Be´zard
et al. (1993). Previous low-temperature studies Hess et al. (1989); Yang et al. (1992); Sims
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et al. (1993) give however no indication of an acetonitrile channel. Although Balla and Casleton
(1991) Balla and Casleton (1991) pointed out that though the acetonitrile CH3CN channel may
be thermodynamically possible, their measurements only indicate traces of it.
Sims et al. (1993) studied the reactions of the cyano CN radical with methane CH4, acetylene
C2H2, ethylene C2H4, ethane C2H6 and propene C3H6 at low and ultra-low temperatures using a
pulsed laser-photolysis (RLP), time-resolved laser-induced fluorescence (LIF) technique coupled
to a CRESU apparatus. Reactions of the cyano CN radical with methane CH4 and ethane C2H6
were expected to occur directly and to involve exothermic abstraction of an H atom as supported
by Copeland et al. (1992) and Arunan et al. (1993) infrared chemiluminescence observations of
vibrationally excited HCN and Balla and Casleton (1991) HCN observations through time-
resolved diode laser absorption spectroscopy. Reactions between cyano CN radicals and simple
unsaturated hydrocarbons, C2H2, C2H4, and C3H6 have rate constants close to simple collision
theory values, showing a mild negative temperature dependence, and exhibiting no dependence
on total pressure. The only rational explanation suggested by Sims et al. (1993) for these
observations is that reaction involves an addition-elimination mechanism resulting in exothermic
displacement of an H atom by a CN radical. Sims et al. (1993) results were the first kinetic
data to be obtained for these reactions at temperatures typical of those of outer planetary
atmospheres. Although these reactions may not have previously been thought of as important
in such environment, their still fast reaction rates down to low temperatures gave Sims et al.
(1993) observations significant consequences for planetary atmospheres and interstellar clouds
chemical modeling.
Knowledge of the nitriles chemistry is still to be improved. Cyanoethynyl radicals C3N may
behave in the same way as ethynyl radicals C2H, and their insertion in HC2n+1N molecules could
be similar to the insertion on the C2nN2. Some preliminary studies showed that the reactivity
of the excited state HC3N
∗ could be high, and that it could react in a similar way to C4H2
∗
(Ferris and Guillemin (1990)).
4.2.3 Photochemistry of CO and CO2
Stratospheric measurements of carbon monoxide CO (Hidayat et al. (1998); Gurwell and Muhle-
man (2000); Lellouch et al. (2003)), carbon dioxide CO2 (Coustenis and Be´zard (1995); Coustenis
et al. (1998); Flasar et al. (2005)) and water H2O (Coustenis et al. (1998)) have indicated the
presence of an oxygen chemistry in Titan’s atmosphere. An external water H2O flux of 3−50×106
cm−2.s−1 (Feuchtgruber et al. (1997)) is usually adopted to account for the water influx arising
most probably from micrometeorites ablation and initiating such chemistry. Water H2O is then
directly photolyzed in the mesosphere and thermosphere by photons with wavelengths λ < 190
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nm, to produce OH radicals, ground state oxygen atoms O(3P) and excited oxygen atoms O(1D).
(J5a)
(J5b)
(J5c)
H2O + hν (Lyman α) −→ OH + H
−→ O(1D) + H2
−→ O(3P) + H + H
Excited oxygen atoms O(1D) quickly relax in the ground state O(3P) by collision with molecular
nitrogen N2 and methane CH4, or by spontaneous relaxation. Thus, only OH and O(
3P) have
to be considered in order to explain the presence of carbon monoxide CO and carbon dioxide
CO2 in Titan’s atmosphere.
Three pathways were used in the models to explain the formation of CO from this external
source of water H2O.
(O1)
(O2)
(O3)
O(3P) + 3CH2 −→ CO + 2H
OH + 3CH2 −→ CO + H2 + H
OH + CH3 −→ CO + 2H2
These mechanisms were first suggested by Samuelson et al. (1983) as sources for carbon
monoxide CO from an external water influx. However, no further laboratory studies (de Avillez Pereira
et al. (1997); Fagerstro¨m et al. (1993)) have detected it as a product of these reactions to confirm
Fenimore (1968) first measurements and validate such mechanisms. Lara et al. (1996) suggested
that carbon monoxide CO may be provided directly from influx of micrometeorites, although a
typical cometary inventory would not provide enough influx to achieve equilibrium. Primordial
CO still remains therefore the most likely source. Wilson and Atreya (2004) nominal model
calculated an upward CO flux of 3.9 × 106 cm2.s−1 necessary to maintain photochemical equi-
librium. They suggested that some surficial processes concerning carbon dioxide CO2 and/or
formaldehyde H2CO, such as outgassing from the interior or irradiation of condensates, may
provide another source for carbon monoxide CO. Following Wong et al. (2002) postulate ac-
cording which carbon monoxide CO may have been as much as 14 times more abundant after
the initial escape stage in Titan’s early evolution, Wilson and Atreya (2004) pointed out the
possibility that it may not be nowadays in equilibrium and was more abundant in Titan’s past.
The formation of CO2 is simply explained by the reaction of CO and OH.
(O4) CO + OH −→ CO2 + H
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CO is also engaged in chemical reactions mainly in the lower atmosphere, where it produces other
oxygenated compounds through pressure-dependent reactions.
(O5) CO + 3CH2 −→ CH2CO
and
(O6)
(O7)
2(CO + H −→ HCO)
HCO + HCO −→ H2CO + CO
CO + 2H −→ H2CO
4.2.4 Incompletion of chemical schemes
Furthermore, it is possible that critical reactions have never been studied and thus are not
incorporated at all into the models, such omission of an important reaction may lead to misin-
terpretation of the results. Many more species and reactions may indeed exist than are explicitly
considered in the chemical schemes, and that is already a source of systematic errors. These
errors can tentatively be estimated by simply enumerating the different reactions according to
the number of carbons in the parent compound, as described as crosses on Fig. 4.1. Despite
the fairly limited number of species implemented in our chemical scheme, the total number of
reactions generated to describe the full set of photochemical processes on Titan can be extremely
large. According to Aumont et al. (2005), this total number of reactions may follow an expo-
nential distribution, with a growth factor depending on the different functionalities considered
in our reacting species. Fig. 4.1 states that even if our reactions involving the smallest species
may be governed by such kind of exponential law (continuous line), there is however an obvious
and deep lack of information regarding the larger species.
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Figure 4.1: Number of reactions considered in our chemical scheme of Titan’s atmosphere. The
line shows the exponential law governing the number of reactions involving the smallest species.
4.3 Quantifying uncertainties on kinetics parameters
In general, a measurement procedure, either theoretical or experimental, has imperfections that
give rise to a certain measurement error. Errors may be random or systematic. Random errors
arise from unpredictable variations in measurements. Systematic errors, often called biases in
measurements, are introduced by an imperfect knowledge of the values for known parameters,
a faulty calibration or an intrinsic uncertainty attached to the technique used. Even if modern
techniques are capable of measuring rate coefficients with an appreciable precision, data ob-
tained in different laboratories on the same reaction using often the same technique are indeed
rarely concordant to the extent that might be expected from the precision of the measurements.
Besides, even if the spread in results among different techniques for a given reaction may provide
some basis for evaluating an uncertainty, the possibility of the same, or compensating, system-
atic errors in all the studies must be however recognized and make them particularly difficult to
detect and to quantify.
In addition to the above detailed investigation of the photochemical sources of uncertainties
in theoretical modeling, our goal was to provide a better evaluation of these uncertainties at
temperatures representative of Titan’s atmospheric conditions. Assigned uncertainties represent
our own subjective assessment. Their determination doesn’t result from a rigorous, statistical
analysis of the database, which generally is too limited to permit such an analysis, but is rather
based on an estimation of the difficulties of the experiments as well as their potential for sys-
tematic errors, seeking to identify the strengths and limitations of the different techniques with
respect to their use at low temperatures.
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Figure 4.2: Flow diagram of the main sources of uncertainties found in photochemical models.
4.3.1 Photodissociation rates uncertainty
Photodissociation rates Ji(z) (s
−1) at the altitude z of the different absorbing species i included
in the model can be computed in the range of wavelength [λ1, λ2] as:
Ji(z) =
∑
j
(∫ λ2
λ1
qi,j(λ, T )σi(λ, T )F (λ, z)dλ
)
(4.1)
which requires beforehand the determination of their absorption cross-sections σi(λ, T ), their dif-
ferent photodissociation pathways j characterized by quantum yields qi,j(λ, T ) and the actinic
flux at every level in the atmosphere F (λ, z) as well. Specific inaccuracies in both photoabsorp-
tion cross-sections and quantum yields determination as well as imprecision carried by incident
solar flux calculations result then inevitably in uncertainties in photolysis rates Ji(z). The whole
set of adopted nominal photodissociation parameters is displayed along with their uncertainty
parameters in annexes C.
Uncertainties in both quantum yields and absorption cross sections are mostly due to a lack
of accurate experimental determination. Photoabsorption cross-sections and quantum yields
have indeed been investigated only at a few specific wavelengths and may thus be systematically
underestimated. Different laboratory measurements could even diverge significantly and could
consequently affect the results of photochemical models. To illustrate the full extent of these
issues, we can refer to the still unresolved argument on methane photodissociation pathways at
Lyman α critically reviewed in Romanzin et al. (2005) Romanzin et al. (2005) or our foregoing
comments on C4H2 absorption.
Due to this important lack of reliable data in the literature, several quantum yields have
thus to be estimated along with their dependencies in wavelength as well as in temperature,
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while experimental uncertainties quoted in the literature are often considered already equal to
10%. The uncertainty factor Fq attached to the quantum yield qi,j(λ, T ) cannot therefore be
estimated to a high level of precision neither, and we classified them in our evaluation in only 3
categories of precision: within 10% (Fq = 1.1), 25% (Fq = 1.25) and 50% (Fq = 1.50).
Even if our knowledge of low-temperature UV photoabsorption cross sections for relevant
hydrocarbons has improved greatly thanks to many available measurements Wu et al. (2001,
2004); Chen and Wu (2004); Chen et al. (2000); Be´nilan et al. (2000); Smith et al. (1998); Fahr
and Nayak (1994, 1996); Smith et al. (1991), their temperature-dependency remain highly un-
certain. Temperature-dependence of the UV photoabsorption cross sections may indeed vary
significantly in many different ways according to the compound and the wavelength considered,
and could differ by many orders of magnitude compared to room temperature values, a typical
temperature for the measurements supplying the majority of cross-sections data. To illustrate
the importance of this issue, acetylene C2H2 and diacetylene C4H2 cross sections values were
found to decrease respectively by as much as 40% between 295 K and 150 K in the 120-240 nm
region Wu et al. (2004) and 50% between 293 K and 193 K in the 195-265 nm region Smith et al.
(1998). Fahr and Nayak (1996) Fahr and Nayak (1996) established moreover that methylacety-
lene CH3C2H cross section values remain nearly independent of temperature near the absorption
peak at 172.4 nm, whereas they increase with increasing temperature at longer wavelengths. It
would seem ideal to develop a theoretical model to allow modelers to interpolate and extrapolate
the cross-section values over a desired temperature range, for example, down to about 100 K for
application in the atmospheric conditions of Titan. However, Wu et al. (2004) Wu et al. (2004)
pointed out that these temperature effects could be more complicated than simple variations in
the population distribution functions would imply. It is indeed not uncommon to find different
electronic transitions, involving absorption from different vibrational modes of the ground elec-
tronic state, complicated by potential energy surface crossing, perturbation, predissociation and
rovibronic coupling occurring in these molecular systems. According to Wu et al. (2004) Wu
et al. (2004), if feasible, such theoretical model could therefore be applied only over a certain
spectral region, but not the whole spectral range.
According to the authors concerned, the mere evaluation of uncertainties in cross-sections
from laboratory measurements is a difficult task and the value of the standard deviation is
therefore not systematically given. Values however available in the literature are usually of the
order of 10%-25% Fahr et al. (1998); Chen et al. (1999, 2000); Wu et al. (2001); Chen and Wu
(2004); Wu et al. (2004). In this review, we paid of course a particulate attention to rely on
the photoabsorption cross sections at the lowest temperature available in a given wavelength
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range to evaluate their intrinsic uncertainties at temperatures and wavelengths representative
of Titan’s environment. For this evaluation, we took into account their absolute experimental
uncertainties, when available, as well as our subjective estimation of their overall dependencies
in temperature, their consistencies with other available data in their same limited spectral range
and over the whole spectrum. In this way, the uncertainty factors Fσ we estimated range from
1.15 to 1.65, ie within 15% to 65% precision.
Finally, the actinic flux at every level in the atmosphere F (λ, z) is usually calculated by
a radiative transfer program which includes, among others, absorption and scattering by at-
mospheric species. The contribution of this calculation to the total imprecision carried by the
incident flux is difficult to evaluate as it comes from model assumptions themselves, uncertainties
in absorption and scattering cross-sections, uncertainties in quantum yields and uncertainties in
compound distributions. Each of these factors taken alone should already modify significantly
the calculation of J(z); their combination would obviously worsen it a lot more. However, be-
cause of the feedback between the abundances and the photodissociation processes in the actinic
flux calculation, these uncertainties would be difficult to evaluate without an extensive theo-
retical investigation beyond the frame of the present review. While usually extrapolated from
values measured at maximum and minimum solar activity, photolysis rates should nevertheless
be calculated in further publications for a solar activity corresponding to the time of the obser-
vations used for validating the theoretical results.
If we assume a standard deviation of 50% for quantum yields, 65% for absorption cross-
sections and without considering any contribution from the radiative transfer model’s own as-
sumptions, we obtain a maximum standard deviation of about 250% for Ji(z). NASA JPL
(2003) recommended to use global uncertainty factors FJ in the range [1.3-3] which correspond
to standard deviations of photolysis rates in the range [30%-300%]. The lower limit of 30%
corresponds to combined uncertainties for cross-sections and quantum yields of well known ter-
restrial species like molecular ozone O3, hydrogen chloride HCl and principal chloro-(CCs) and
chlorofluoro-carbon (CFCs) species. Compared to this Earth-based database, and taking into ac-
count the peculiarity of Titan’s conditions and species, we consider that our adopted uncertainty
estimations are well within what could be expected for such an environment.
4.3.2 Bimolecular and termolecular reaction rates
The rate coefficients for the three-body pressure dependent reactions (cm6.s−1) are usually
interpolated between the low-pressure, three-body limiting rate values k0 (cm
6.s−1) and the
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high-pressure, two-body limiting rate values k∞ (cm
3.s−1) with the semi-empirical Lindemann-
Hinshelwood equation
k(T,M) =
k0(T )k∞(T )[M ]
k0(T )[M ] + k∞(T )
(4.2)
where [M ] is the total atmospheric density (cm−3). More refined treatments of pressure effects
in the falloff region have been suggested (Troe (1977); DeMore et al. (1992)); however intro-
ducing the additional parameters required by these more complicated expressions may enhance
the overall chemical uncertainty of the model. Moreover Gladstone et al. (1996) have already
demonstrated their minimal effects on the resulting concentrations of the major hydrocarbon
compounds in their own model of Jupiter’s atmosphere.
Modelers carefully choose their updated chemical rate coefficients according to their relevance
to Titan’s atmosphere conditions; thus by focusing their attention on the temperature, but also
on the pressure and the bath gas used during the determination. Laufer et al. (1983) and Yung
et al. (1984) discussed the application of theoretical and semiempirical techniques to estimate
recombination reaction rate constants not otherwise measured in laboratory experiments. On
the basis of considerations concerning transitory excited reaction intermediates and fast rate
coefficients, Laufer et al. (1983) suggested a scaling between the rate constants for several hy-
drocarbon reactions. However, merely the low-pressure, three-body limiting rate constant k0 is
proportional to the collision frequency and thus could be derived by using the appropriate com-
putational technique involving reduced collision masses, Lennard-Jones collision cross sections
as well as estimated values for the average energy transferred per collision ∆E. The different
available approaches are semi-empirical in essence, in that parameters are adjusted within rea-
sonable values to best match the data. Even the recommended rate constant derived from one
of the most sophisticated and most reliable method, the Microcanonical variational transition
state theory (MCVTST)/master equation, exhibit uncertainties in relative values likely up to
25-35% (Smith (2003)).
Moreover, reaction rates and their attached uncertainties are supposed to be constrained
within the temperature range of their experimental and/or theoretical determination, which is
often not representative of Titan’s altitude-dependent temperatures. The UMIST99 database
for astrochemistry1 (Le Teuff et al. (2000)) provides such information, but for conditions repre-
sentative of the interstellar medium and with a lower level of precision, as rate coefficients are
classified in only four categories of precision: within 25%, 50%, 100% and 900%. NASA JPL
panel data evaluation (Sander et al. (2003)) or the International Union of Pure and Applied
1http://www.udfa.net
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Chemistry (IUPAC) evaluation (Atkinson et al. (1999)) are restricted to the 200-400 K tem-
perature range, optimized as they are indeed for Earth chemistry (conditions, species). Baulch
et al. (2005) latest critical evaluation of kinetic data is restricted for combustion modeling and
thus only for temperature above 298 K. Extrapolating these uncertainties at temperatures rep-
resentative of Titan’s atmospheric conditions constitutes however another source of uncertainty.
Stewart and Thompson (1996) detailed study of temperature-dependent uncertainties on re-
action rates allowed them to estimate the magnitude of the uncertainty factor at a temperature
different from the one used in the experiment. Their study was based on various rate com-
pilations (Atkinson et al. (1992); DeMore et al. (1994)) providing some Arrhenius coefficients,
activation temperatures, and their associated errors at a given temperature. Following DeMore
et al. (1994), Stewart and Thompson (1996) were then able to calculate the propagation of the
errors at different temperatures, especially at low temperatures. In their critical review, Baulch
et al. (2005) emphasize however the difficulty of estimating these uncertainties on reaction rates
and support the fact that many of them, if known, might be underestimated. Hence the impor-
tance of the kind of experimental studies providing rates at low temperature, useful as they are
to reduce the amount of uncertainty in some reactions.
An estimate of the uncertainty of the reaction rate ki at any given temperature, Fi(T ), may
be obtained from the following expression adapted from Sander et al. (2003):
Fi(T ) = Fi(300 K).e
gi(
1
T
− 1
300
) (4.3)
where Fi(300 K) is the uncertainty in the rate constant ki at T = 300 K. Fi = 1.25 means a
precision of ki within 25%, Fi = 1.5 within 50% , Fi = 2 within 100%, etc. The coefficient gi has
been defined in this evaluation for use with Fi(300 K) in the above expression to obtain the rate
constant uncertainty at different temperatures. Both uncertainty factors, Fi(300 K) and gi, do
not necessarily result from a rigorous statistical analysis of the available data. Rather, they have
been evaluated to construct the appropriate uncertainty factor, Fi(T ), following an approach
based on the fact that rate constants are almost always known with a minimum uncertainty at
room temperature, supposedly constant within the temperature range of experiments but not
within the temperature range of interest to the study of planetary atmospheres. Recent mea-
surements of the rate constant for the reaction of the methylidine radical CH with hydrocarbons
at very low temperatures (Canosa et al. (1997)) show indeed that the behavior of rate coeffi-
cients may be different from that expected by the extrapolation of high temperature experiments
to low temperatures. The overall uncertainty then normally increases at lowest temperatures,
usually because of this lack of experimental data. In addition, data obtained at temperatures far
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distant from 300 K may be less accurate than at room temperature due to various experimental
difficulties. gi, called from this point the ”uncertainty-extrapolating” coefficient, should there-
fore not be interpreted as the uncertainty in the Arrhenius activation temperature (Ei/R). Both
Fi(300 K) and gi additional parameters thus quantify the temperature-dependent uncertainties
carried by the standard set of coefficients ki for bi- and trimolecular reactions in a temperature
range adapted for exhaustively describing Titan’s atmosphere. The uncertainty represented by
Fi(T ) is normally symmetric; i.e., the rate constant may be greater or smaller than the recom-
mended value, ki(T ), by the factor Fi(T ). No cases of asymmetric uncertainties have been given
in this evaluation.
We based this evaluation in a fraction of the reactions rates on the previous compilations
of Baulch et al. (1992), Baulch et al. (1994), Tsang and Hampson (1986) and Tsang (1988)
where their uncertainty factors at room temperature Fi(300 K) have been previously evaluated
with values included between 1.05 and 10. Some of our choices may seem arbitrary but were
motivated by several arguments. For reactions whose uncertainty factors Fi(300 K) were not
available, either not considered by these compilations or not estimated because of a lack of
experimental set of data, we assumed Fi(300 K) = 2.0 and gi = 100. As there is no obvious
reason to assume that these reactions are affected, on average, by a larger uncertainty than
the others, we therefore chose to assign them the precision that dominates the above compiled
reactions set and/or their own review (more than 25% of the reactions have Fi(300 K) = 2.0 and
more than 50% have gi = 100). Besides, a lack of laboratory or theoretical measurements usually
enforces modelers to estimate some chemical rate coefficients for several reactions, based on
analogies in molecular structures and exothermicities. We assumed for these reactions Fi(300 K)
= 10.0, the highest imprecision that can be found in the compilations, but still associated with
gi = 100. By assuming a higher uncertainty on reactions without known Fi(300 K) factor
and/or on estimated reactions, any selection method to identify the key reactions responsible
for the greatest imprecision in theoretical models would tend to point inevitably to them, even
if their rate coefficients are already known to be considered with priority in order to have their
uncertainty better constrained.
Some examples of such adopted uncertainty limits, as a function of temperature, as inferred
from our estimations, are shown on (see Fig. 4.3a-4.3d). The whole set of adopted nominal
reaction rates is displayed along with their uncertainty parameters in annexes C and D; the
adopted uncertainty factors at room temperature Fi(300 K) range from 1.1 to 12 and their
attached ”uncertainty-extrapolating” coefficients gi from 30 to 600.
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Figure 4.3: Examples of rate coefficients and their attached uncertainties, as a function of
temperature, as reviewed and implemented in our Monte-Carlo study: a) CH3 + CH3 high-
pressure, two-body limiting reaction rate; b) C2H + C2H4 reaction rate; c) C2H + CH2CCH2
reaction rate; d) OH + C2H2 low-pressure, three-body limiting reaction rate. The solid lines show
the nominal rate coefficients used to generate our nominal 1D profiles: (a) Wang et al. (2003);
b) Opansky and Leone (1996b) (with its associated experimental uncertainties); c) Carty et al.
(2001); d) Atkinson et al. (1997). The open circles show the results obtained by: a) Klippenstein
and Harding (1999); b) Chastaing et al. (1998); c) Laufer and Fahr (2004). The filled squares
show those obtained by : a) Cody et al. (2002, 2003); b) Vakhtin et al. (2001a); c) Vakhtin
et al. (2001b). The dashed lines show those obtained by: a) Slagle et al. (1988); c) Hoobler and
Leone (1999); d) DeMore et al. (1997) (with its associated experimental uncertainties). The
open squares show the rate values assigned by: a) Baulch et al. (1994); b) Laufer and Fahr
(2004). The open diamond stands for Tsang and Hampson (1986) value, the filled triangle for
Tsang (1988) value.
4.4 Implications for planetary atmospheres modeling
As we have seen in this review of the main chemical reactions used in the latest models, many
uncertainties still remain concerning rate constants, absorption cross sections and quantum
yields as well as the role of potential excited states. Our adopted uncertainty factors at room
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temperature Fi(300 K) range from 1.1 to 12 and their attached ”uncertainty-extrapolating”coef-
ficients gi from 30 to 600. These assigned uncertainties represent our own subjective assessment
but these range seems reasonable when confronted to Earth-based, higher temperature kinetic
databases. Extensive experimental studies are necessary to improve our knowledge of photo-
chemical parameters, especially at low temperature. They are important in order to evaluate
precisely the uncertainty factors of these rates and to lower these uncertainties at low tempera-
tures and represent an important prerequisite before to allow modelers to specifically pinpoint
the photochemical parameters that are responsible for inducing the largest uncertainties in a
more representative way (using photochemical models or other techniques such as the one devel-
oped by Dobrijevic et al. (1995)). It would allow eventually a more efficient use of photochemical
modeling in orientating future laboratory investigations and confronting their computed results
to the insights provided by the observations.
Very recently, studies have been performed in order to evaluate the effect of imprecisions in
photochemical rates on computed concentrations of hydrocarbons obtained with photochemical
models of Titan’s atmosphere (Smith (1999); He´brard et al. (2005)). Although restricted to
0D box approximations, these calculations exhibit quite startling results: considering realistic
uncertainties regarding photochemical parameters, imprecision in computed hydrocarbon con-
centrations in the low atmosphere may extend over a few orders of magnitude. He´brard et al.
(2005) thus asserted that the intrinsic imprecision of photochemical models may be as significant
as to question indeed any comparisons between theoretical models and observations, as well as
any potential conclusions subsequently inferred.
The evaluation of uncertainties in photochemical parameters in conditions representative
of Titan’s atmosphere, following our investigation of their photochemical sources as detailed
above, is also a fruitful requirement for improving He´brard et al. (2005) calculations. These
improvements concern its extension to a 1D model including transport processes and a detailed
study of the effects of radiative transfer calculation on photodissociation rates. Any further
work should also be extended to nitrogen and oxygen photochemistry for a better discussion
on the mechanisms involved in heavy compounds formation in Titan’s atmosphere. Our better
determination of uncertainties in photolysis and reaction rates as a function of temperature is
an essential tool to study Titan’s atmosphere this way. More generally, such an exhaustive
database would be essential for all studies related to planetary atmospheres. Unfortunately, to
our knowledge, such databases do not exist except now specifically for Titan’s atmosphere.
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Chapitre 5
Conse´quences des incertitudes
purement chimiques sur les mode`les
photochimiques de l’atmosphe`re de
Titan
Dans ce chapitre, nous exposons divers re´sultats de notre mode`le unidimensionnel imple´-
mentant une partie des incertitudes photochimiques dont nous venons de faire la revue. Comme
nous l’expliquerons plus loin, nous avons duˆ en effet nous limiter lors de ce travail de the`se a` une
analyse de propagation des incertitudes expe´rimentales spe´cifiquement attache´es aux constantes
de re´actions thermiques neutre-neutre. La premie`re partie est constitue´e de l’article He´brard et
al. (2006b) contenant la pre´sentation ge´ne´rale de notre approche et quelques re´sultats des plus
inte´ressants. L’objectif de la deuxie`me partie est de comple´ter et d’analyser de fac¸on plus fine
encore leurs conse´quences directes.
5.1 Premie`re partie
Re´sume´
Les mode`les photochimiques des atmosphe`res plane´taires ont rarement conside´re´ les incerti-
tudes attache´es aux diffe´rents parame`tres cine´tiques qu’ils conside`rent. Pourtant, ces incertitudes
photochimiques sont suppose´es eˆtre une des sources principales des contradictions existant encore
entre les observations et les re´sultats the´oriques. Dans cet article, nous pre´sentons la premie`re
analyse de propagation des incertitudes spe´cifiquement attache´es aux constantes de vitesse des
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re´actions thermiques, incluses dans un mode`le photochimique de l’atmosphe`re de Titan. Une
me´thode de Monte-Carlo a e´te´ utilise´e pour introduire ces incertitudes dans l’objectif d’e´tudier
leur influence sur les simulations the´oriques de l’atmosphe`re de Titan. Des approximations gros-
sie`res ont e´te´ adopte´es concernant les processus physiques imple´mente´s, afin de limiter le nombre
de parame`tres du mode`le, et de nous permettre de de´terminer spe´cifiquement l’importance des
incertitudes sur les processus chimiques dans les mode`les photochimiques de l’atmosphe`re de
Titan et d’e´valuer ainsi leur robustesse chimique. Nous discutons des implications de cette im-
pre´cision globale issue des constantes de vitesse des re´actions thermiques, qui semble en effet
assez conse´quente pour mettre en doute toutes comparaisons entre les re´sultats the´oriques et les
observations, ainsi que leurs conclusions potentielles. Puisque les re´centes missions, telles que la
mission Cassini-Huygens, sont susceptibles d’inspirer un inte´reˆt croissant pour de telles e´tudes
comparatives, nos conclusions montrent qu’il est crucial de re´former notre manie`re de concevoir,
et d’utiliser, les mode`les photochimiques actuels dans le but de comprendre les divers processus
survenant dans les atmosphe`res plane´taires.
Abstract
Uncertainties carried by the different kinetic parameters included in photochemical models of
planetary atmospheres have rarely been considered even if they are supposed to be contributing
mostly to the inconsistencies between observations and computed predictions. In this paper,
we report the first detailed analysis of the propagation of uncertainties carried by the reactions
rates coefficients included in an up-to-date photochemical model of Titan’s atmosphere. Monte-
Carlo calculations performed on these reaction rates coefficients were used to introduce their
uncertainties in order to investigate their significance on the photochemical modeling of Titan’s
atmosphere. Crude approximations in the implemented physical processes were adopted to limit
the number of free parameters, in order to pinpoint specifically the importance of chemical pro-
cesses uncertainties in Titan’s photochemical models and to evaluate their chemical robustness.
We discuss the implications of these overall modeling uncertainties related to purely chemical
rate coefficients, which seem important enough to question indeed any comparisons between
theoretical models with observations and any potential conclusions subsequently inferred. Since
the latest missions, such as Cassini-Huygens, are likely to induce an ever-increasing interest for
such kind of comparing studies, our conclusions show that it is crucial to reform the way we
think of, and use, current photochemical models to understand the processes occurring in the
atmospheres of the outer Solar System.
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5.1.1 Introduction
In any scientific experiment, rigorous evaluation of the uncertainty is crucial. It is equally true for
modeling studies of planetary atmosphere if we are to place confidence in the predicted results.
Photochemical models of the giant planets and their satellites are indeed particularly sensitive
to the imprecision carried by their different kinetic parameters enclosed as the low-temperature
processes they illustrate are still poorly constrained by laboratory evidence and often need to
be evaluated and/or estimated. This imprecision is even supposed to be contributing mostly to
the discrepancies between observations and computed predictions.
Photochemistry of Titan’s atmosphere has been arising in recent years an ever-increasing
interest explained by the manifold importance of its most abundant minor constituent and most
important photochemically active species, methane CH4. Driven by its photodissociation at
Lyman α generating highly reactive radical species associated to a dense background N2 at-
mosphere, a complex and multiphasic organic chemistry is indeed flourishing, possibly even
reminding of some processes of our prebiotic Earth’s environment (Raulin and Owen (2002)).
Despite the quality of numerous investigations dedicated to the description of its atmosphere
(Yung et al. (1984); Toublanc et al. (1995); Lara et al. (1996); Lebonnois et al. (2001); Wilson
and Atreya (2004)), theoretical models have been unable to simultaneously fit the various obser-
vations. Not so long ago, Lebonnois et al. (2001) pointed out that these observed discrepancies
may have to be attributed indeed to problems in the adopted chemical scheme, which could be
identified only by performing sensitivity studies.
Sensitivity studies applied on Titan’s atmosphere were first restricted to 0D box modeling
of laboratory experiments concerning hydrocarbon photochemistry (Smith (1999)). Wilson and
Atreya (2000) studies focused in particular on methane photolysis influence on hydrocarbon
chemistry and are based on recent studies which have not fully resolved the issue of its dif-
ferent product yields at Lyman α (Mordaunt et al. (1993); Romani (1996); Smith and Raulin
(1999)). Their investigations establish that hydrocarbon abundances at altitudes of existing
observations are not sensitive to the choice of methane photolysis scheme and conclude that an
updated chemical scheme is mainly accountable for discrepancies between theoretical models
and observations of Titan’s atmosphere. Even with its improved physical and chemical descrip-
tion - increasing the number of free parameters - and an appropriate eddy diffusion profile, the
state-of-the-art Wilson and Atreya (2004) model leads to improved but not fully satisfactory
fits with observational data. Lebonnois (2005) sensitivity studies, even if limited to benzene
and aerosol production in Titan’s and Jupiter’s atmospheres, are found to be useful to bring
more constraints on photochemical models and to locate difficulties in the chemical schemes. All
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parameters in photochemical models are interdependent and the system as a whole is strongly
non-linear. Thus, traditional sensitivity studies, by simply varying each parameter in turn, do
not estimate the overall uncertainty in the computed results. For this reason, Monte-Carlo
approaches in which all chemical parameters are perturbed randomly a large number of times
according to a pre-defined probability distribution, are useful to achieve this goal.
Such Monte-Carlo inquiries on overall uncertainties estimation have already been devoted
to the Earth’s atmosphere (Stolarski et al. (1978); Thompson and Stewart (1991); Stewart and
Thompson (1996)), hydrocarbon chemistry in Neptune’s atmosphere (Dobrijevic and Parisot
(1998)) and Saturn’s atmosphere (Dobrijevic et al. (2003)), astrochemistry (Vasyunin et al.
(2004); Wakelam et al. (2005, 2006)) and Titan’s ionospheric chemistry (Carrasco et al. (2006)).
Broadening the foremost Smith (1999) researches though restricted to 0D box approximations,
He´brard et al. (2005) preliminary sensitivity studies of the influence of photochemical parameters
uncertainties on hydrocarbon neutral chemistry of Titan’s atmosphere, showed that uncertain-
ties in computed hydrocarbon concentrations can be very significant and must be systematically
investigated prior to any meaningful comparisons between modeled and observed abundances.
Following Dobrijevic and Parisot (1998) and Smith (1999) conclusions, they suggested that un-
certainties would be greater in 1D models due to the possible propagation of uncertainties by
vertical transport.
By reporting the study of the influence of purely chemical kinetics uncertainties on computed
abundances in Titan’s atmosphere, such an extension to a 1D photochemical model fruitfully
improves He´brard et al. (2005) calculations by including transport processes, as well as nitrogen-
and oxygen-containing species updated chemistries.
Uncertainty propagation of purely chemical reactions performed on He´brard et al. (2006a)
updated model is applied here to the estimation of neutral abundances in Titan’s atmosphere.
He´brard et al. (2006a) review provides moreover a detailed investigation of the photochemical
sources of uncertainties in theoretical modeling and a better evaluation of these uncertainties
at temperatures representative of Titan’s atmospheric conditions. In the following, our 1D
photochemical model is briefly presented before the diverse sources of uncertainties carried by
theoretical photochemical models are outlined and the general method used for their estimation
are laid out. Consequences of the intrinsic imprecision of the chemical parameters on the spe-
cific case of Titan’s photochemistry are then laid out, confronted to available observations and
discussed in the frame of Cassini-Huygens results.
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5.1.2 Photochemical modeling of Titan’s atmosphere
Our primary objective was to build a simple and tractable 1D model amenable to chemical un-
certainty analysis. Crude approximations in the implemented physical processes were inevitably
adopted to limit the number of free parameters, which nevertheless allowed us to pinpoint specif-
ically the importance of chemical processes uncertainties in Titan’s photochemical models and to
evaluate their chemical robustness. In our 1D photochemical model extending from Titan’s sur-
face to 1300 km, abundances of any atmospheric species are governed by the altitude-dependent
continuity-diffusion equation
dyi
dt
= Pi − yiLi − dΦi
dz
− Ci (5.1)
where yi is the concentration of species i (cm
−3), Pi its chemical production (cm
−3.s−1), Li
its chemical loss rate (s−1), Φi its vertical flux (cm
−2.s−1) and Ci its condensation factor.
The coupled one-dimensional time-dependent continuity equations were solved using the Crank-
Nicholson numerical method for 260 atmospheric levels with a vertical resolution of 5 km. A
detailed description of hydrocarbon, nitriles and oxygen coupled photochemistry, both verti-
cal eddy and molecular diffusion, and radiative transport (including Rayleigh scattering by N2
and aerosols absorption) were included. Calculations were performed for -10.7°S latitude and
-22.54°solar declination, conditions relevant to Huygens probe entry in Titan’s atmosphere on
14th January, 2005 for intended use of observational constraints. Our main goal was to study
in what extent photochemical models are sensitive to the values of poorly-known photochemical
parameters. Contrary to more elaborate models (Wilson and Atreya (2004); Lebonnois et al.
(2001),Toublanc et al. (1995)), a fixed vertical structure, a fixed solar irradiance and a fixed
eddy diffusion coefficient were used throughout our calculations in order to focus exclusively on
the chemistry issue in Titan’s atmosphere.
Physical inputs
Atmospheric parameters inputs (T , P , n) were taken from Yelle et al. (1997) recommended
engineering model which have been used for all pre-landing studies related to the Huygens
probe. No doubt remains that an updated model will be established in the future for use with
the Huygens entry and descent performance validation activities, but these adopted parameters
were however found to be in good agreement with their in situ measurements by the Huygens
Atmospheric Structure Instrument (HASI) aboard the Huygens probe (Fulchignoni et al. (2005)).
An external water H2O flux equal to 5×106 cm−2.s−1 (Feuchtgruber et al. (1997)) was adopted to
account for the water influx arising from micrometeorites initiating oxygen chemistry in Titan’s
atmosphere. We assumed a zero flux as an upper boundary condition for most other species,
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except for atomic hydrogen H and molecular hydrogen H2, which were allowed to escape with
velocities following Jean’s thermal escape mechanism vH = 2.54× 104 cm.s−1, vH2 = 5.90× 103
cm.s−1, without taking nonthermal escape processes into account despite recent developments
on this matter (Yelle et al. (2006)). At the lower boundary, nitrogen N2 and methane CH4
mole fractions were taken from Yelle et al. (1997) model and respectively set to 0.95 and 3.0 ×
10−2. The mole fraction of carbon monoxide CO at the surface was assumed to be 5.2 × 10−5
on the basis of the Gurwell and Muhleman (2000) high resolution ground-based interferometric
observations. Molecular hydrogen H2 mole fraction was assumed to be fixed at 1.1 × 10−3
following Samuelson et al. (1997).
Using a radiative transfer program adapted from Dobrijevic et al. (2003), the incident solar
flux at every level in the atmosphere F (λ, z) was calculated as a function of the diurnally averaged
unattenuated solar flux at the top of the atmosphere F∞(λ) (taken from Floyd et al. (1998)).
Molecular absorption, N2 Rayleigh scattering and absorption by the aerosols were considered
in these calculations. Focusing only on the issue brought by the chemical uncertainties in the
models, we chose to neglect aerosols diffusion to adopt the Yung et al. (1984) approximation
concerning aerosols absorption.
Nitrile compounds formation is initiated in Titan’s reducing atmosphere by N2 dissociation,
proceeding mostly through direct EUV photolysis and galactic cosmic ray (GCR) absorption
(Lara et al. (1996)). With their refined treatment of UV (80-100 nm), EUV (< 80 nm), soft
X-rays (< 5 nm) and photoelectrons (< 80 nm) -induced N2 dissociation, Lara et al. (1999)
found the N(2D) and N(4S) total production rates to be very similar at all altitudes, although
the partial contributions from solar radiation (> 80 nm) and photoelectrons (< 80 nm) are
somewhat different. We therefore adopted an overall N2 + hν −→ N(4S) + N(2D) scheme.
Cosmic ray-induced N2 dissociation at lower altitudes was treated using the simplified Lara
et al. (1996) model, neglecting the entire cascading energy deposition developed by Capone
et al. (1983). Effect of magnetospheric electrons was neglected in our simplified description of
the N2 dissociation, as supported by Toublanc et al. (1995).
Such temperature conditions exist in Titan’s lower stratosphere that many gaseous com-
pounds become saturated. In a first approximation validated by Lara et al. (1996), compounds
were assumed to condense out according to their own saturation vapour pressures. Saturation
laws were taken from Sagan and Thompson (1984), Reid et al. (1988), Moses et al. (1992) and
Moses et al. (2000). The condensing compounds, namely CH4, C2H2, C2H4, C2H6, CH3C2H,
C3H8, C4H2, C4H8, C4H10, HCN, HC3N, CH3CN, C2N2, C4N2, H2O and CO2, were then as-
sumed to follow their saturation law below the condensation level, without any supersaturation
nor reevaporation allowed.
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Molecular diffusion coefficients are often provided as measurements of diffusivity in a two
constituents medium. However Titan’s atmosphere is not a binary mixture of gases, but is
rather composed of many constituents. Lack of experimental measurements available for each
parameter involved however compelled us to consider only its two most abundant species, CH4
and N2. Following the convenient method recommended by Fuller et al. (1966), the molecular
diffusion coefficient Di,j (in cm
2.s−1) of species i in species j was taken as:
Di,j =
0.00143 T 1.75
P
√
Mij
[
(Σv)
1/3
i + (Σv)
1/3
j
]2 (5.2)
where P is the pressure in bar, T the temperature in K, Mij the reduced molecular mass in
g.mol−1. (Σv)i and (Σv)j are calculated by summing the different atomic diffusion volumes of
species i and j, respectively (Reid et al. (1988)). The molecular diffusion coefficient of component
i in Titan’s atmosphere considered here as a binary mixture Di,(CH4,N2) (in cm
2.s−1) was thus
calculated following Blanc’s law (Blanc (1908)):
Di,(CH4,N2) =
(
ξCH4
Di,CH4
+
ξN2
Di,N2
)−1
(5.3)
where ξCH4 and ξN2 are the mole fractions of methane CH4 and molecular nitrogen N2 respec-
tively. The eddy diffusion coefficient K(z) (in cm2.s−1) usually acts as a free parameter that
must be usually estimated to fit observations. Four different eddy diffusion coefficients were
sensitivity tested: Hidayat et al. (1997) profile, inferring a low homopause level from their mil-
limeter observations of HCN vertical profile in much of the lower regions of the atmosphere;
Strobel et al. (1992) profile, inferring a higher homopause level around 1000 km from their
analysis of Voyager UVS solar occultation and airglow data; Toublanc et al. (1995) profile, de-
veloping their profile based on Toon et al. (1992) profile adapted to fit Tanguy et al. (1990) HCN
distribution and Voyager UVS data for methane CH4; and, finally, our own processing of the
Ion-Neutral Mass Spectrometer densities measurements aboard Cassini during Ta flyby (Waite
et al. (2005)), adequately fitting INMS data by assuming a constant value of 4.2 × 109 cm2.s−1
above the homopause with an exponential decrease at lower altitudes to reach Yung et al. (1984)
value on the surface. This approach allows our calculations to cover much of the eddy diffusion
profiles suggested previously (see Fig. 5.1 and Wilson and Atreya (2004) for a complete review).
Hidayat et al. (1997) and Strobel et al. (1992) profiles appear to be mean profiles compared
to these various profiles, among them Toublanc et al. (1995) profile, or inferred from the latest
INMS observations (Waite et al. (2005)).
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Figure 5.1: (Top) Plots of tested eddy diffusion profiles - the Hidayat et al. (1997) (solid line),
the Strobel et al. (1992) profile (dashed line), the Toublanc et al. (1995) profile (dot dashed line),
and our INMS-derived profile Waite et al. (2005) (dotted line). The methane molecular diffusion
coefficient profile is also included. (Bottom) Eddy diffusion profiles from various photochemical
models - Wilson and Atreya (2004) (solid line), Lara et al. (2002) profile (short dotted line),
Lara et al. (1996) profile (dashed line), Toublanc et al. (1995) profile (dot dashed line), and
Yung et al. (1984) profile (dotted line)
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Photochemical scheme
He´brard et al. (2006a) chemical scheme is based upon updated chemical rate coefficients and
cross sections appropriate for the atmospheric conditions on Titan from up-to-date available
literature. Our model thus calculated abundances for 127 different hydrocarbon, nitrile and
oxygen species involved in 676 different chemical reactions and 69 photodissociation processes.
Our selected wavelengths range excluded any electronic impact-induced chemistry only effective
at EUV wavelength.
Following Lara et al. (1996) conclusions according to which nitrogen- and oxygen-containing
species chemistries in Titan’s atmosphere modeling is very dependent on the distribution of
hydrocarbon compounds, whereas hydrocarbon chemistry is much less dependent on the distri-
bution of nitrogen- and oxygen-containing species, He´brard et al. (2006a) focused while building
their chemical scheme on the photochemical formation of C2, C3 and C4 compounds in general,
the aromatic compound C6H6 and polyynes up to C8H2. In order to focus specifically on the
significance of gaseous phase chemical uncertainties, we chose not to detail the chemical transi-
tion from these simple molecules towards aerosol particle in the context of Titan’s atmosphere as
investigated in Lebonnois et al. (2002). Formation of these larger molecules was thus considered
only through the formation of a product species SOOT, in order to avoid any inconsistencies in
carbon conservation. Moreover, many more species and reactions may exist than are explicitly
considered in our chemical scheme, and that is already a source of systematic errors. They can
tentatively be estimated by simply enumerating the different reactions according to the number
of carbons in the parent compound, as described as crosses on Fig. 5.2. Despite the fairly limited
number of species implemented in He´brard et al. (2006a) chemical scheme, the total number of
reactions generated to describe the full set of photochemical processes on Titan can be extremely
large. According to Aumont et al. (2005), this total number of reactions may follow an expo-
nential distribution, with a growth factor depending on the different functionalities considered
in our reacting species. Fig. 5.2 states that even if our reactions involving the smallest species
may be governed by such kind of exponential law (continuous line), there is however an obvious
and deep lack of information regarding the larger species.
A major limitation in constructing accurate atmospheric models of the outer planets and
their moons is the availability of low-temperature, low-pressure kinetic data. Indeed, most
of the relevant experimental research has been motivated by the importance of hydrocarbon
chemistry in combustion studies. The majority of published results describe therefore chemical
systems different from the ones that can be found in the stratosphere of Titan, where appro-
priate conditions are T = 71-175 K, P < 0.2 Torr and N2 as background atmosphere. Most
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Figure 5.2: Number of reactions considered in our chemical scheme of Titan’s atmosphere. The
line shows the exponential law governing the number of reactions involving the smallest species
photochemical reaction rate coefficients have indeed scarcely been determined in a temperature
range representative of Titan’s atmosphere, and their extrapolation to such low temperatures is
therefore uncertain. For many recombination reactions moreover, only the high pressure limiting
rate constants are available and the buffer gases are almost never N2 as it should be for simu-
lating Titan’s chemistry. The identities of product species are finally rarely determined along
with the measurements of kinetic rate constants nor are quantum yields for formation of neutral
product species often reported when photodissociation cross sections are published. Fortunately,
literature, when available, sometimes offer estimates based on various chemical arguments. It is
important however to keep in mind the natural tendency to use photochemical rate constants
allowing the model to best match the data. For their review, He´brard et al. (2006a) paid there-
fore a particular attention to rely on the latest and/or more reliable experimental data available
in the literature, insofar as conflicting conclusions had been raised previously. Their qualifying
statements were reported as a way of testifying to some extent the overall uncertainties in their
reaction model, and were used as they are in this paper.
5.1.3 Uncertainties and Monte-Carlo simulation
Uncertainties in photochemical models
First of all, we assumed that the basic parameters of our photochemical model along with the
reaction scheme are well-known, implying that the background atmosphere model, the solar
irradiation and specially the eddy diffusion coefficient are all well constrained. The intrinsic
imprecision carried by our photochemical model arises thus mostly from the uncertainties in the
photochemical parameters used. We must emphasize that, in spite of being obviously restricted
152 Chapitre 5. Conse´quences des incertitudes purement chimiques
to crude physical approximations, this ideal case allowed us to evaluate the imprecision specifi-
cally generated by the photochemical kinetic data already implemented in our chosen chemical
scheme.
Photodissociation rates uncertainty
Photodissociation rates Ji(z) (s
−1) at the altitude z of the different absorbing species i
included in the model can be computed in the range of wavelength [λ1, λ2] as
Ji(z) =
∑
j
(∫ λ2
λ1
qi,j(λ)σi(λ)F (λ, z)dλ
)
(5.4)
which requires beforehand the determination of their absorption cross-sections σi(λ), their dif-
ferent photodissociation pathways j characterized by quantum yields qi,j(λ) and the incident
solar UV flux at every level in the atmosphere F (λ, z) as well. Specific inaccuracies in both
photoabsorption cross-sections and quantum yields determination as well as imprecision carried
by incident solar flux calculations result then inevitably in uncertainties in photolysis rates Ji(z).
Mainly because of the feedback between the abundances and the photodissociation processes in
the actinic flux calculation, these uncertainties would be however difficult to evaluate without
an extensive investigation beyond the frame of the present study. In order to focus specifically
on the purely chemical sources of uncertainty, we chose indeed to make the assumption that
the different photodissociation processes used in our model are quite well quantified. Effects of
these specific uncertainties on computed abundances have yet to be investigated in a foregoing
research. For the calculations considered in this paper, the photoabsorption cross sections and
quantum yields were incorporated at the lowest temperature available in a given wavelength
range.
Reaction rates uncertainty estimation
Reaction rates and their uncertainties are supposed to be constrained within the temperature
range of their experimental and/or theoretical determination, which is often not representative of
Titan’s altitude-dependent temperatures. The UMIST99 database for astrochemistry 1 Le Teuff
et al. (2000) provides such information, but for conditions representative of the interstellar
medium and with a lower level of precision, as rate coefficients are classified in only four cate-
gories of precision: within 25%, 50%, 100% and 900%. NASA JPL panel data evaluation (Sander
1http://www.udfa.net
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et al. (2003)) or the International Union of Pure and Applied Chemistry (IUPAC) evaluation
(Atkinson et al. (1999)) are restricted to the 200-400 K temperature range, optimized as they are
indeed for Earth chemistry (conditions, species). Baulch et al. (2005) latest critical evaluation
of kinetic data is restricted for combustion modeling and thus only for temperature above 298
K. Extrapolating uncertainties at low temperatures is indeed another source of uncertainty.
As previously pointed out, He´brard et al. (2006a) review not only gave us the parameters
to calculate the standard set of coefficients ki for bi- and trimolecular reactions at temperatures
adapted for describing Titan’s atmosphere, but provided us moreover with some additional
parameters quantifying their temperature-dependent uncertainties in the same representative
range. Their estimate of the uncertainty of the reaction rate ki at any given temperature, Fi(T ),
may be obtained from the following expression adapted from Sander et al. (2003):
Fi(T ) = Fi(300 K).e
gi(
1
T
− 1
300
) (5.5)
where Fi(300 K) is the uncertainty in the rate constant ki at T = 300 K. Fi = 1.25 means a
precision of ki within 25%, Fi = 1.5 within 50% , Fi = 2 within 100%, etc. The coefficient
gi has been defined in He´brard et al. (2006a) evaluation for use with Fi(300 K) in the above
expression to obtain the rate constant uncertainty at different temperatures. Both uncertainty
factors, Fi(300 K) and gi, do not necessarily result from a rigorous statistical analysis of the
available data. Rather, they have been evaluated to construct the appropriate uncertainty fac-
tor, Fi(T ), following an approach based on the fact that rate constants are almost always known
with a minimum uncertainty at room temperature, supposedly constant within the temperature
range of experiments but not within the temperature range of interest to the study of planetary
atmospheres.
More details on such adopted uncertainty limits, as a function of temperature, as inferred
from He´brard et al. (2006a) review and implemented in our Monte-Carlo study, can be found
in their paper and will not be repeated here. He´brard et al. (2006a) paper display the whole
set of adopted nominal reaction rates along with their uncertainty parameters. The adopted
uncertainty factors at room temperature Fi(300 K) range from 1.1 to 12 and their attached
”uncertainty-extrapolating”coefficients gi from 30 to 600. These assigned uncertainties represent
He´brard et al. (2006a) own subjective assessment we chose here to follow.
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Monte-Carlo method
To include these chemical kinetic uncertainties and investigating their effect on modeled abun-
dances in Titan’s atmosphere, we implemented a Monte-Carlo procedure developed by (Do-
brijevic and Parisot (1998); Dobrijevic et al. (2003)) to study the gas-phase chemistry of the
atmospheres of the giant planets (see Fig. 5.3). This method was itself adapted from earlier
studies dedicated to terrestrial stratospheric chemistry (Stolarski et al. (1978); Thompson and
Stewart (1991); Stewart and Thompson (1996)) and subsequently applied to Titan (Smith et al.
(1998); He´brard et al. (2005)) and the interstellar medium (Vasyunin et al. (2004); Wakelam
et al. (2005, 2006)).
500 runs
Figure 5.3: Schematic representation of the Monte-Carlo method used to study the effect of
chemical uncertainties on Titan’s atmosphere modeling (adapted from Dobrijevic et al. (2003))
We assumed that reaction rate coefficients ki could be considered as random variables, log-
normally distributed over an uncertainty range centered on the recommended rate coefficient k0i
(Stewart and Thompson (1996)) and generated as:
log(ki) = log(k0i) + ǫi log(Fi) (5.6)
where ǫi is a random number normally distributed with null mean and unity standard deviation
and Fi is the temperature-dependent uncertainty factor attached to the i
th reaction rate. Our
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approach implied that each reaction rate coefficient ki was perturbed randomly following a
lognormal distribution with a standard deviation log(Fi). The probability to find ki between
k0i
Fi
and k0i × ki is then 68.3%. Rate values greater than 2log(Fi) were however rejected in order to
dismiss extreme values of ki. We insured moreover that any randomized reaction rate coefficient
generated could not be higher than reactives diffusion speed occurring in Titan’s atmosphere.
Calculations based on mere kinetic theory of gases gives as an absolute limit rate in pure N2 for
the different temperatures considered:
kD(z) = 5.19× 10−11
√
T (z) cm3.molecules−1.s−1 (5.7)
The set of continuity equations were then integrated with each set of rate coefficients to a
given time (one Titan year = 109 s) in order to insure calculations convergence towards near
steady-state conditions.
5.1.4 Results of uncertainties analysis and discussion
Uncertainties on abundances
Propagation of uncertainties in chemical rate coefficients on photochemical model results in
Titan’s atmosphere are now examined in detail. Fig. 5.4, Fig. 5.5, Fig. 5.6 and Fig. 5.7
display the results for some of the major products of methane CH4/nitrogen N2/oxygenated
compounds combined photochemistry in Titan’s atmosphere: methane CH4, acetylene C2H2,
ethylene C2H4, ethane C2H6, methylacetylene CH3C2H, propane C3H8, diacetylene C4H2 and
benzene C6H6 for hydrocarbons; hydrogen cyanide HCN, acetonitrile CH3CN, cyanoacetylene
HC3N and cyanogen C2N2 for nitriles, water H2O and carbon dioxide CO2 for oxygenated
compounds. 500 profiles were drawn as a function of altitude along with their nominal profiles
inferred from our photochemical model. Abundances retrieved by available observations are also
indicated, and subsequently detailed.
We chose to display directly our computed raw distributions rather than the post-processed
mean abundances profiles with associated standard deviation profile. Indeed, any information
carried by outstanding profiles may be significantly representative of the robustness of our Ti-
tan’s atmospheric model and any statistical treatment would conceal part of it. For example,
most of the unsaturated compounds (acetylene C2H2, ethylene C2H4, methylacetylene CH3C2H
and cyanoacetylene HC3N) display a few outstanding profiles extending over several orders of
magnitude. Table 1 summarizes however some statistical results obtained after the numerical
treatment described in the appendix. It displays the mean abundance y†i (z) and its attached
uncertainty factor Fyi(z) for some of the most abundant neutrals at 200 km, 800 km and 1200
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Figure 5.4: Hydrocarbons profiles (1/2) obtained after 500 runs using Hidayat et al. (1997)
eddy diffusion profile. Different observed abundances have also been indicated with error bars in
abundance and altitude. Boxes represent the Cassini CIRS observations Flasar et al. (2005),
white triangled bars the Cassini UVIS observations Shemansky et al. (2005), white circled reticles
the Cassini INMS observations Waite et al. (2005), black reticles the ISO observations Coustenis
et al. (2003), horizontal lines the Vervack et al. (2004) reanalysis of Voyager UVS observations,
black squared reticles the Voyager IRIS observations close to Titan’s equator Coustenis and
Be´zard (1995). For C2H6, the white triangled reticles represent Livengood et al. (2002) IRHS-
IRTF observations.
km. As expected, methane CH4 is the major component, common to the three altitudes, but
is also the most accurate component in our model, with a relative uncertainty FCH4 ranging
from 0 at 200 km to 22% at 1200 km. Titan’s atmospheric model is relatively well constrained
for methane CH4, insofar as we only considered purely chemical uncertainties, since it is largely
inert and may be mainly distributed through diffusive processes. Numerous heavy species have
a poorly known chemistry that induces inevitably large uncertainties in their densities. Most
of their uncertainty factors range from 2 to 6 at all altitudes, reaching a value of about 40 for
diacetylene C4H2 and triacetylene C6H2. This highlights the need for improving our knowledge
about the reactivity and the formation processes of these compounds.
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Figure 5.5: Hydrocarbons profiles (2/2) obtained after 500 runs using Hidayat et al. (1997)
eddy diffusion profile. Different observed abundances have also been indicated with error bars in
abundance and altitude. Boxes represent the Cassini CIRS observations Flasar et al. (2005),
white triangled bars the Cassini UVIS observations Shemansky et al. (2005), white circled reticles
the Cassini INMS observations Waite et al. (2005), black reticles the ISO observations Coustenis
et al. (2003), horizontal lines the Vervack et al. (2004) reanalysis of Voyager UVS observations,
black squared reticles the Voyager IRIS observations close to Titan’s equator Coustenis and
Be´zard (1995). For C3H8, the white diamond-shaped reticles represent the Roe et al. (2003)
TEXES-IRTF observations.
These results clearly state that computed abundance profiles are extremely affected by the
uncertainties carried by the chemical reaction rates. The situation can be very different de-
pending on the compound and altitude considered, and from one run to another, the slope of
each abundance profile can be either pretty uniform or very altered. No correlation was found
between abundances yi(z) and relative uncertainties Fyi(z), meaning that larger uncertainties
cannot be assigned exclusively to minor compounds. Some tendencies related to the compound
family can however be highlighted.
Globally, the heavier the compound gets, the lower its abundance is. For example, y†C2H2(z) <
y†C4H2(z) < y
†
C6H2
(z), y†CH4(z) < y
†
C2H4
(z) < y†C3H4(z), y
†
C2H6
(z) < y†C3H6(z) < y
†
C4H6
(z), y†C3H8(z)
< y†C4H8(z) and y
†
HCN(z) < y
†
CH3CN
(z) < y†C2N2(z) whatever the altitude z is, or y
†
H2O
(1200 km) <
158 Chapitre 5. Conse´quences des incertitudes purement chimiques
HCN CH  CN    3
HC  N    3 C  N2    2
Figure 5.6: Nitriles profiles as a function of altitude obtained after 500 runs using Hidayat
et al. (1997) eddy diffusion profile. Different observed abundances have also been indicated with
error bars in abundance and altitude. Boxes represent the Cassini CIRS observations Flasar
et al. (2005), white triangled bars the Cassini UVIS observations Shemansky et al. (2005), black
reticles the ISO observations Coustenis et al. (2003), horizontal lines the Vervack et al. (2004)
reanalysis of Voyager UVS observations, black squared reticles the Voyager IRIS observations
close to Titan’s equator Coustenis and Be´zard (1995) and white squared bars the Marten et al.
(2002) and Tanguy et al. (1990) IRAM observations.
y†CO(1200 km)< y
†
CO2
(1200 km). There are numerous exceptions (y†C4H6(z)/y
†
C6H6
(z), y†C2N2(z)/y
†
C4N2
(z),
y†CO2(z)/y
†
H2CO
(z)) the interpretations of which are deeply rooted within the chemical scheme
and the physical processes involved. When dealing moreover with a specific compound fam-
ily, the heavier the compound gets, the larger its abundance uncertainty is, especially in their
specific region of formation. It is the case for the alkanes FyCH4 (200 km) < FyC2H6 (200 km) <
FyC3H8 (200 km) < FyC4H10 (200 km), the alkenes FyC2H4 (200 km) < FyC3H6 (200 km), the alkynes
FyC2H2 (1200 km) < FyC3H4 (1200 km) < FyC4H6 (1200 km) and the polyynes FyC4H2 (200 km) <
FyC6H2 (200 km). Processes leading to the production and destruction of complex compounds
imply numerous reaction or photodissociation processes displaying often larger Fi(300 K) and gi
uncertainty factors. As expected, an increased complexity in the production and/or destruction
processes thus increases leads to even more imprecise abundances.
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Figure 5.7: Oxygenated compounds profiles as a function of altitude obtained after 500 runs
using Hidayat et al. (1997) eddy diffusion profile. Different observed abundances have also
been indicated with error bars in abundance and altitude. Boxes represent the Cassini CIRS
observations Flasar et al. (2005), black bars and black reticles the ISO observations Coustenis
et al. (1998), black squares and black squared reticles the Voyager IRIS observations close to
Titan’s equator Coustenis et al. (1998); Coustenis and Be´zard (1995).
200 km 800 km 1200 km
Compound y†i (z) Fi(z) Compound y
†
i (z) Fi(z) Compound y
†
i (z) Fi(z)
CH4 3.00× 10−2 1.00 CH4 3.02× 10−2 1.04 CH4 1.12× 10−1 1.22
CO 5.20× 10−5 1.00 C2H4 3.73× 10−4 1.59 HCN 1.64× 10−3 1.06
C2H6 2.10× 10−5 1.14 HCN 1.60× 10−4 1.03 C2H4 1.34× 10−3 2.17
C2H2 5.69× 10−6 1.30 C2H2 1.45× 10−4 1.80 C2H2 4.06× 10−4 3.56
HCN 4.59× 10−7 5.45 C2H6 9.08× 10−5 2.12 H2O 7.90× 10−5 1.05
C3H8 4.57× 10−7 1.51 CO 5.20× 10−5 1.00 CO 4.81× 10−5 1.00
C4H10 4.36× 10−8 1.79 CH3C2H 2.80× 10−5 2.41 C2H6 4.80× 10−5 2.30
CH3CN 2.02× 10−8 1.55 CH2CCH2 1.17× 10−5 2.78 CH2CCH2 3.44× 10−5 2.92
C4H8 2.00× 10−8 3.98 C4H2 9.33× 10−6 2.49 CH3C2H 2.39× 10−5 3.27
C2H4 1.99× 10−8 3.04 HC3N 2.32× 10−6 2.18 CH3CN 9.70× 10−6 2.91
CO2 8.90× 10−9 1.26 H2O 2.04× 10−6 1.10 C3H6 7.69× 10−6 2.88
CH3C2H 8.80× 10−9 2.86 CH3CN 1.41× 10−6 2.79 C4H2 3.61× 10−6 2.42
HC3N 2.59× 10−9 2.45 C3H8 1.13× 10−6 3.07 HC3N 2.51× 10−6 2.79
H2O 1.90× 10−9 1.95 C3H6 2.88× 10−7 4.18 H2CO 4.52× 10−7 1.83
C4H2 1.84× 10−9 37.40 C6H6 1.40× 10−7 5.93 C3H8 4.14× 10−7 4.65
C6H6 8.41× 10−10 1.48 C4N2 1.23× 10−7 6.07 C4H8 4.46× 10−8 6.85
C3H6 6.25× 10−10 7.22 C4H8 1.21× 10−7 4.93 C4N2 2.43× 10−8 12.52
CH2CCH2 5.00× 10−10 2.59 C6H2 1.19× 10−7 4.88 CO2 1.29× 10−8 2.01
C4H6 1.92× 10−11 2.96 C4H6 5.76× 10−8 7.79 C2N2 7.75× 10−9 5.78
C6H2 6.85× 10−12 42.00 C4H10 5.43× 10−8 2.12 C4H6 6.25× 10−9 5.81
H2CO 1.68× 10−12 3.26 CO2 5.11× 10−8 1.94 C6H2 5.83× 10−9 4.57
C4N2 1.76× 10−13 2.62 H2CO 3.02× 10−8 1.82 C4H10 2.95× 10−9 2.85
C2N2 8.34× 10−14 4.57 C2N2 2.39× 10−9 6.24 C6H6 8.21× 10−11 7.58
Table 5.1: Mean abundances and uncertainty factors of the most abundant neutral compounds
in Titan’s atmosphere at 200, 800 and 1200 km
He´brard et al. (2005), following Dobrijevic and Parisot (1998) and Smith (1999), suggested
that uncertainties would be greater in 1D models as compared to 0D models due to the possible
propagation of uncertainties by vertical transport. Confronted to our own results, this statement
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seems to be somewhat revised since such obvious conclusions can hardly be inferred by compar-
isons between their 0D profiles and our own. Firstly, whereas 0D abundances for unsaturated
hydrocarbons were fairly invariant in the high-altitude regions dominated mostly by methane
photolysis (≥ 600 km), 1D uncertainties profiles may be as globally extended in this same region
for both saturated and unsaturated compounds. This effectively suggests that including vertical
transport processes in our calculations indeed allowed the uncertainties to propagate towards
higher altitudes. Secondly, 0D uncertainties were globally more important for both saturated
and unsaturated hydrocarbons in the low-altitude low-temperature regions dominated by unsat-
urated compounds photolysis - and particularly acetylene C2H2 photolysis - (≤600 km), where
chemical uncertainties are indeed more important for all compounds. But 1D uncertainties may
seem however much lower for both saturated and unsaturated compounds in this region, ex-
cept for ethylene C2H4 and diacetylene C4H2. Of the entire set of compounds represented here,
it appears that ethylene C2H4 and diacetylene C4H2 are the only ones barely or not reaching
their saturation vapour pressure in these low-altitudes regions of the atmosphere. These specific
compounds lack an important condensation loss factor normally assumed to dominate in these
regions, forcing all the other compounds abundance profiles to follow the profiles associated with
their own saturation vapour pressure. The occurrence of condensation for a compound i seems
to lessen its attached uncertainty factor Fyi(z).
We should emphasize that only the implementation of the uncertainties propagated both by
the purely chemical reactions and by the photodissociation processes would however account
for overall uncertainties on neutrals abundances. To illustrate the extent of these uncertainties,
if not for their likely significative incidence on photochemical models, we can refer to the still
unresolved argument on methane photodissociation pathways at Lyman α critically reviewed in
Romanzin et al. (2005) and somewhat sensitivity-tested in Wilson and Atreya (2004), or He´brard
et al. (2006a) critical review.
Comparisons with available observations
In order to make comparisons with observations, we decided to use data provided by a whole
set a observing techniques. We must emphasize on the limitations of these comparisons. These
observations may indeed differ in date, resolution and technique and may even be often inconsis-
tent with each other, but yet have been applied here to latitudes close to Huygens probe landing
site when available. Abundances retrieved by the Cassini CIRS observations Flasar et al. (2005),
the Cassini UVIS observations Shemansky et al. (2005), the Cassini INMS observations Waite
et al. (2005), the ISO observations Coustenis et al. (2003), the Vervack et al. (2004) reanalysis
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of Voyager UVS observations, the Voyager IRIS observations close to Titan’s equator Couste-
nis and Be´zard (1995), the Livengood et al. (2002) IRHS-IRTF observations, the Roe et al.
(2003) TEXES-IRTF observations and the Marten et al. (2002) and Tanguy et al. (1990) IRAM
observations have been indicated.
Moreover, we are not performing a ”direct” comparison with raw observational data, as the
values promoted by these observations were actually obtained through their preliminary im-
plementations in photochemical models producing synthetic spectra, and then compared with
observational spectra. Therefore, although we subsequently call them ”observations”, their re-
sults are not ”raw data” but model-dependent observing results (in the sense that the results
depend on abundances retrieved from the photochemical models). Ideally, the best way to pro-
ceed would be to compute synthetic spectra with our 500 photochemical model run results, and
then compare each of them with observational spectra. As noticed previously, profiles produced
through the Monte-Carlo procedure exhibit shapes that can strongly differ from one run to an-
other, leading potentially to very different spectra in both intensity and width. As a matter of
fact, this represents an enormous amount of work and computing time, which would specifically
require further studies. Any forthcoming work would have to deal however with this computa-
tion of synthetic spectra in order to make more valuable comparisons. Within the present work,
we restricted ourselves to such comparisons, bearing in mind the limitations of this procedure.
We can notice that the uncertainties on our computed profiles and observations overlap for
most of our compounds except ethylene C2H4. As we pointed out above, the underestimation of
ethylene C2H4 abundance by photochemical models is a recurrent problem whose obvious dis-
crepancies with existing observations may be notably due to specific issues related to dynamics
(Lebonnois, personal communication). Taking the uncertainties on the computed mole fractions
into account, we can therefore acknowledge a good agreement between our modeling predictions
and the different abundances inferred from the available observations, despite the crude approx-
imations adopted. However, it certainly does not mean that the chemical scheme used in our
photochemical model is perfect. It means that, under the present assumptions and chemical un-
certainties, our chemical scheme is appropriate to explain the abundances of compounds detected
in Titan’s atmosphere. It also means that according to such uncertainties, a few modifications
in the chemical scheme (by taking different reaction rates found in the literature) could be done
without changing this consistency with observations. For most of the compounds represented
here, the chemistry-induced uncertainties on computed abundances are indeed much larger than
the current estimated uncertainties on abundances inferred from observations, the worst case
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especially being diacetylene C4H2. The main implication of this statement is that uncertain-
ties on computed abundances might not constrain the chemical reactions schemes and physical
parameters of Titan’s atmosphere as tightly as expected from illusive and crude comparison
between modeled results and observations.
First, the propagation of rate coefficients uncertainties in Titan’s atmosphere lead to im-
portant uncertainties on production rates. Thus, appointing preponderant reaction pathways
in Titan’s photochemical scheme - and consequently promoting specific experimental investiga-
tions - on the basis of production rates alone could be slanted without a complete sensitivity
study taking into account overall photochemical uncertainties and probabilities associated to
each reaction rate.
Secondly, any conclusions concerning the relevance of electron-impact and/or cosmic-ray de-
positions, aerosol opacities from fractal and/or Mie particles, heavy hydrocarbons and polyynes
different polymerization pathways, etc, may prove to be deceiving since these processes induce
differences in abundances profiles much smaller than overall differences due to purely chemi-
cal uncertainties (Wilson and Atreya (2004); Lebonnois (2005)). This conclusion was further
supported with the following sensitivity study on the eddy diffusion profile K(z).
Eddy diffusion coefficient
Dynamics play undoubtedly some role in the distribution of Titan’s constituents and the signif-
icance of some dynamical processes should be explored. Owing to the complexity involved in
relating microscopic turbulent processes to macroscopic transport, the eddy diffusion coefficient
K(z) often acts in photochemical modeling of planetary atmospheres as a free parameter that
must be estimated to match constituent observations. The inference of a consistent vertical
profile for K(z) for all species in 1D photochemical transport models is problematical, especially
on Titan. It could be indicative that each constituent has a specific effective eddy diffusion
coefficient based on its own chemistry or alternatively that we lack a complete understanding of
the basic photochemistry in these atmospheres. This first evaluation of the chemical imprecision
carried by 1D photochemical models of Titan’s atmosphere has thus been applied to the study
of this issue.
Considering the limitations of existing observations and the uncertainties in some physical
parameters included in such photochemical models - such as aerosol opacity -, Wilson and Atreya
(2004) maintain that it is not possible to rule out the eventuality that the globally averaged dis-
tribution of Titan’s constituents may be accurately and simultaneously described with a single
eddy-diffusion profile. According to the results presented here, and following Dobrijevic et al.
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Figure 5.8: Different methane CH4 profiles as a function of altitude obtained after 500 runs
using Hidayat et al. (1997) (Top left), Strobel et al. (1992) (Top right), Toublanc et al. (1995)
(Bottom left) and INMS-derived (Waite et al. (2005)) (Bottom right) eddy diffusion profiles.
(2003), we think that chemical and physical parameters - and particularly this unique eddy dif-
fusion coefficient K(z) - may not be constrained from observations as tightly as expected, since
many profiles may give computed abundances in agreement with the whole set of observations
used. Actually, the existence of uncertainties on the computed abundances induces inevitably
an uncertainty on the eddy diffusion coefficient profile. Its evaluation is a very important task,
but the amount of computer time needed to estimate it would very significant and we chose not
perform it. However, in order to illustrate this point, we tested the sensitivity of our computed
abundances to the eddy diffusion coefficient K(z) by running our Monte-Carlo procedure with
Hidayat et al. (1997), Strobel et al. (1992), Toublanc et al. (1995) and our own INMS-derived
(Waite et al. (2005)) eddy diffusion profiles. As outlined previously, we cover in this way much
of the eddy diffusion profiles suggested previously (see Fig. 5.1). Several points worthy of dis-
cussion resulted from this sensitivity study to the eddy diffusion coefficient K(z).
Practically, the eddy diffusion coefficient profile can be obtained from the adjustment of the
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Figure 5.9: Different hydrogen cyanide HCN profiles as a function of altitude obtained after 500
runs using Hidayat et al. (1997) (Top left), Strobel et al. (1992) (Top right), Toublanc et al.
(1995) (Bottom left) and INMS-derived (Waite et al. (2005)) (Bottom right) eddy diffusion
profiles.
computed abundances of a largely inert species to observed values. In the lower atmosphere,
chemistry plays unfortunately a major role for most of the species. However, since hydrogen
cyanide HCN is mainly reacting in the upper atmosphere and transported down to lower alti-
tudes, its chemical time constant should be much greater than the eddy diffusion time constant in
much of the lower regions of Titan’s atmosphere (Wilson and Atreya (2004)). Hydrogen cyanide
HCN abundance profiles above 400 km do not seem indeed to be very sensitive to the chemical
uncertainties propagated through our Monte-Carlo simulations. This result confirms that HCN
can be expected to be a good candidate for constraining theoretically the eddy diffusion profile
K(z) in the middle atmosphere [300 km - homopause] but not in the lower atmosphere, insofar
as its observations match up, what is unfortunately far from obvious. Results concerning water
H2O tend to suggest that it would be a candidate as good as hydrogen cyanide HCN for con-
straining this same physical parameter in the middle atmosphere if not for its barely detectable
low abundance and the fact that this abundance is strongly constrained by another not very well
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Figure 5.10: Different water H2O profiles as a function of altitude obtained after 500 runs
using Hidayat et al. (1997) (Top left), Strobel et al. (1992) (Top right), Toublanc et al. (1995)
(Bottom left) and INMS-derived (Waite et al. (2005)) (Bottom right) eddy diffusion profiles.
known parameter, the external water flux ΦextH2O. As stated before, any conclusion based on the
largely inert and diffusively-distributed methane CH4, hydrogen cyanide HCN and water H2O
distributions used as proxies for the determination of the homopause level would be hazardous
this far, without an extensive analysis of overall photochemical uncertainties.
No correlations were found neither between abundances yi(z) and relative uncertainties Fyi
as several situations resulted from this sensitivity study to the eddy diffusion coefficientK(z): al-
most identical uncertainties attached to different nominal abundance profiles (water H2O), quite
different uncertainties attached to almost identical nominal abundance profiles (methane CH4),
and highly different uncertainties attached to different nominal abundance profiles (diacetylene
C4H2, hydrogen cyanide HCN or acetonitrile CH3CN). Diacetylene C4H2 modeled abundances
are especially always consistent with existing observations whatever the eddy diffusion coefficient
profile K(z) is, what argues again for the difficulty to constrain such physical parameters from
observations as tightly as expected previously.
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Figure 5.11: Different acetonitrile CH3CN profiles as a function of altitude obtained after 500
runs using Hidayat et al. (1997) (Top left), Strobel et al. (1992) (Top right), Toublanc et al.
(1995) (Bottom left) and INMS-derived (Waite et al. (2005)) (Bottom right) eddy diffusion
profiles.
Globally, a few modifications in the eddy diffusion coefficient K(z) (by comparing Hidayat
et al. (1997) and Strobel et al. (1992) mean profiles for example) do not change significantly
the good agreement between our modeling predictions and the different abundances inferred
from the available observations (except for ethylene C2H4), despite the crude approximations
adopted.
The following demonstration is aimed to illustrate how powerful the comparisons between
theoretical models and observations may be when quantifying modeled uncertainties ∆yi(z) and
acknowledging their importance. Despite every cautions we outlined before, we nevertheless tried
to single out the ”best” eddy diffusion coefficient K(z) from fitting our Monte-Carlo profiles to
methane CH4, hydrogen cyanide HCN, water H2O and acetonitrile HC3N observations. Smith
et al. (1982) and Vervack et al. (2004) methane CH4 observations in the upper atmosphere,
Hidayat et al. (1997) and Marten et al. (2002) hydrogen cyanide HCN observations and Coustenis
et al. (1998) water H2O observations were used as guidelines. Toublanc et al. (1995) eddy
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Figure 5.12: Different diacetylene C4H2 profiles as a function of altitude obtained after 500
runs using Hidayat et al. (1997) (Top left), Strobel et al. (1992) (Top right), Toublanc et al.
(1995) (Bottom left) and INMS-derived (Waite et al. (2005)) (Bottom right) eddy diffusion
profiles.
diffusion profile and our INMS-derived profile Waite et al. (2005) seem to be the best-fit profiles
among all the profiles tested. On the contrary, acetonitrile CH3CN observations are however
best fitted with Hidayat et al. (1997) and Strobel et al. (1992) eddy diffusion profiles. According
to our starting postulate that our reaction scheme is well-known, any good description of light
nitriles should lead to a good description of heavier nitriles and that is not the case; this postulate
may thus be erroneous.
Conclusions such as the one above concerning nitriles chemistry will however remain chancy
as long as a complete quantification of the uncertainties carried by the photodissociation rates
∆Ji(z) is implemented in theoretical models.
5.1.5 Conclusion
We have reported in this paper the results of a 1D photochemical model of Titan’s neutral
constituents based on an extensively updated chemistry focused on the representativeness of
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the photochemical rate coefficients and their uncertainties (He´brard et al. (2006a)). Through
a comprehensive cross-examination of extensive reaction rates database, the different chemical
sources of uncertainties in photochemical models of Titan’s atmosphere and their precise eval-
uation were indeed reviewed at representative temperatures. By implementing them through
a Monte-Carlo procedure into our 1D photochemical model of Titan’s atmosphere, we were
able to assess their effect on the computed abundances of different compounds observed in this
environment. These calculations are the first to establish that uncertainties related to purely
chemical rate coefficients can be so significant on these computed concentrations to challenge
any comparisons with observations and any potential conclusions subsequently inferred.
Taking these uncertainties into account, we may indeed be inclined to acknowledge at first a
good agreement between our modeling predictions and the different abundances inferred from the
available observations, this despite the crude approximations adopted (reduction of the actinic
flux calculation, simplification of the cosmic rays deposition, omission of any electron-impact
induced - i.e. ionospheric - chemistry, no adjustments in aerosol opacities) and without adjusting
artificially any surface fluxes. The uncertainties on most of the computed abundances are how-
ever much larger than the estimated uncertainties on abundances gathered from observations.
Photochemical models are supposedly useful to constrain the physical and chemical pa-
rameters of planetary atmospheres (molecular abundances, eddy diffusion coefficient, boundary
conditions, chemical schemes, etc). By including the uncertainties attached to chemical reaction
rates in photochemical models, our results imply that these parameters might not be constrained
as tightly as expected. The modification of the photochemical scheme (addition and/or modifica-
tion of photochemical reaction rates, physical processes and approximations adopted) might give
no conclusive results since large uncertainties of computed profiles may still be in agreement with
the observed abundances. Several eddy diffusion profiles may even give satisfactory agreement
with observations without changing this chemical scheme. In such a complex, heavily-coupled
and nonlinear system as Titan’s photochemistry, to find a set of parameters improvingly fitting
observations is not an improvement per se. We showed that uncertainties-attached computed
abundances can be satisfyingly consistent with observations without systematically implement-
ing new elaborate physical and chemical processes; adding these new processes would not improve
our theoretical model. Further studies should be preferably devoted to lower the uncertainty
factors of computed abundances before adding new free parameters into theoretical models.
While focusing exclusively on the purely chemical sources of uncertainty, it is important to
emphasize moreover that we most probably only estimated a lower limit of the uncertainty on the
modeled abundance profiles since we did not consider the uncertainties attached specifically to
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the multiple photodissociation processes included in our model. Their extensive and precise eval-
uation and their effects on computed abundances are to be investigated in a foregoing research
and to be coupled to the chemical uncertainties discussed in this paper. Only afterwards could
photochemical models be truly compared with observations. The case for uncertainty analysis
applied to Titan’s ionospheric chemistry must be outlined too. After testing both Yung et al.
(1984) and Toublanc et al. (1995) neutral modeled predictions, Keller et al. (1998) concluded
indeed that ion densities strongly depend on the neutral atmosphere. This important correlation
between ion and neutral reactivity has been accounted for so far by both Banaszkiewicz et al.
(2000) and Wilson and Atreya (2004) in developing ion-neutral coupled models. Our results,
specially the one at 1200 km, could be implemented in such coupling to study the propagation
of computed neutrals uncertainties on ion densities. Following Carrasco et al. (2006) procedure,
global uncertainties significance on ionospheric chemistry could then be assessed by confronting
simulated mass spectra to past and future INMS raw observational data.
Although Titan’s chemical processes may be so complicated as to hinder any enhancements
in elaborating a fully detailed chemical scheme, we advocate for substantial efforts in conducting
laboratory experiments, especially at low temperatures, to improve our knowledge of chemical
reaction rates by lowering their attached uncertainties Fi(300 K) and gi. Promoting such low-
temperature kinetic studies would greatly assist in developing planetary atmospheric models
that more accurately -and usefully- reproduce observations. Techniques to pinpoint specifically
the parameters that are responsible for inducing the largest uncertainties (such as the one
developed by Dobrijevic et al. (1995)) would be an important prerequisite for orienting such
future laboratory investigations. It would allow eventually a more efficient use of photochemical
modeling, whose results are already being confronted to the insights provided by the successful
and ongoing Cassini-Huygens mission.
Appendix
Calculation of the error
The computed abundance distribution (yi(z)) is well fitted, for most compounds, by a lognormal
function centered on the mean value log10(yi(z)). We were therefore able to use the standard
deviation σ of log10(yi(z)) distribution to evaluate the error ∆ log10(yi(z)) or the uncertainty
Fyi(z), defined by:
log10(yi(z)) = log10(yi(z))±∆log10(yi(z)) = log10(yi(z))± log10(Fyi(z)) (5.8)
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There is a 68.3% probability of finding log10(yi(z)) within log10(yi(z))±σ with σ = log10(Fyi(z)).
We identified [log10(y
min
i ), log10(y
max
i )] as the smallest interval containing 68.3% of the curves.
ymini and y
max
i can therefore be written as:
ymini (z) = 10
log10(yi(z))−∆ log10(yi(z)) =
10log10(yi(z))
Fyi(z)
(5.9)
And:
ymaxi (z) = 10
log10(yi(z))+∆ log10(yi(z)) = Fyi(z)× 10log10(yi(z)) (5.10)
The error is thus defined as:
σ = log10(Fyi(z)) =
1
2
(
log10(y
max
i (z))− log10(ymini (z))
)
(5.11)
10σ = Fyi(z) =
√
ymaxi (z)
ymini (z)
(5.12)
We define y†i (z) as the abundance associated to the mean value log10(yi(z)).
y†i (z) = 10
log10(yi(z)) (5.13)
The error domain
[
ymini (z), y
max
i (z)
]
is thus
[
y†i (z)
Fi(z)
, y†i (z)× Fyi(z)
]
and we finally get:
y†i (z) = 10
log10(yi(z)) =
√
ymini (z)× ymaxi (z) (5.14)
In the present paper, results are given in terms of y†i (z) and Fyi(z). The previous equations
allow to determine also ymini (z) and y
max
i (z).
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5.2 Deuxie`me partie - Re´sultats comple´mentaires
5.2.1 Profils d’incertitudes
Dans la section pre´ce´dente, nous pre´sentons uniquement les distributions brutes de nos pro-
fils d’abondance avant traitement statistique susceptible de leur eˆtre applique´. Ces re´sultats
pre´liminaires avaient en effet pour ambition avant tout d’e´valuer qualitativement la robustesse
d’un mode`le photochimique de l’atmosphe`re de Titan, et la disparite´ des profils au sein d’une
meˆme distribution nous semblait en eˆtre tre`s repre´sentative, notamment pour les distributions
couvrant plusieurs ordres de grandeur. Cependant, cette repre´sentation des incertitudes n’est pas
satisfaisante d’un point de vue quantitatif, et c’est pourquoi nous avions commence´ a` introduire
dans la section pre´ce´dente des notations spe´cifiques destine´es a` leur traitement statistique.
Nous pre´sentons donc dans cette section ces meˆmes distributions de profils d’abondance
yi(z) en adoptant une repre´sentation diffe´rente, base´e sur ces notations statistiques, inte´grant a`
la fois leur profil nominal ynomi (z), leur profil moyen ge´ome´trique y
†
i (z) ainsi que leur e´cart-type
associe´ σ, tous deux calcule´s en supposant leur nature log-normale. Rappelons que dans cette
hypothe`se, la distribution conside´re´e peut s’e´crire sous la forme :
log10(yi(z)) = log10(y
†
i (z))± σ = log10(y†i (z))± log10(Fyi(z)) (5.15)
En se re´fe´rant aux figures 5.13, 5.14, 5.15 et 5.16, la probabilite´ de trouver le logarithme de
l’abondance log10(yi(z)) au sein de l’intervalle [log10(y
†
i (z)) - σ, log10(y
†
i (z)) + σ], c’est-a`-dire
au sein de la zone de´limite´e par les lignes pointille´es, s’e´le`ve ainsi a` 68.3%. Un tel traitement
statistique « gomme » les profils atypiques, statistiquement non pertinents.
La diffe´rence susceptible d’exister entre les profils nominaux ynomi (z) et moyens y
†
i (z) te´-
moigne des limites de notre approche. La distribution du nombre ale´atoire ǫ ge´ne´re´ pour notre
e´tude est conside´re´e comme gaussienne a` partir de 5000 tirages ; les 500 tirages effectue´s dans
le cadre de ce travail ne sont donc pas suffisants pour permettre une ve´ritable e´tude statistique.
C’est particulie`rement le cas pour certains compose´s et pour certaines altitudes : l’ace´tyle`ne
C2H2 et l’e´thyle`ne C2H4 a` toutes les altitudes, l’e´thane C2H6 et le me´thylace´tyle`ne CH3C2H
a` haute altitude seulement, l’acide cyanhydrique HCN a` basse altitude seulement, etc. Cette
diffe´rence tend ge´ne´ralement a` se manifester aux altitudes ou` les incertitudes sur les profils
d’abondances sont les plus importantes, excepte´ pour le me´thane CH4, le propane C3H8 et le
dioxyde de carbone CO2.
En toute rigueur, il nous aurait donc fallu conside´rer pre`s de 5000 exe´cutions du programme
pour re´aliser une ve´ritable e´tude statistique. La principale limitation nous ayant contraint a`
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Fig. 5.13: Profils nominaux (ligne continue e´paisse), moyens (ligne continue) et e´cart-type
(lignes pointille´es) attache´s aux distributions des profils d’abondance des hydrocarbures (C1,C2)
obtenues apre`s 500 tirages en utilisant le profil de diffusion turbulente Hidayat et al. (1997).
Diffe´rentes observations ont e´te´ reporte´es, incluant leurs barres d’erreur en abondance et en
altitude. Les boˆıtes repre´sentent les observations CIRS sur Cassini (Flasar et al. (2005)), les
triangles blancs (▽) les observations UVIS sur Cassini (Shemansky et al. (2005)), les cercles
blancs (◦) les observations INMS sur Cassini (Waite et al. (2005)), les re´ticules noirs (+)
les observations ISO (Coustenis et al. (2003)), les lignes horizontales noires les re´analyses des
observations UVS sur Voyager 1 (Vervack et al. (2004)) et les carre´s noirs () les observations
IRIS sur Voyager 1 proche de l’e´quateur (Coustenis et Be´zard (1995)). Pour l’e´thane C2H6,
les triangles blancs (△) repre´sentent les observations infrarouges IRHS-IRTF (Livengood et al.
(2002)).
adopter cette approximation lors de ce travail est le temps de calcul. Pour ge´ne´rer un ensemble
de 500 re´sultats, il nous faut actuellement pre`s d’une semaine de calculs2. Ge´ne´rer un ensemble
de 5000 re´sultats par cette me´thode nous prendrait donc au moins dix fois plus de temps, soit
pre`s de deux mois et demi.
Nous retrouvons les tendances discute´es pre´ce´demment quant a` l’e´volution de l’incertitude
233750 min CPU pour 500 profils sur un processeur Intel 32 bits 3 GHz. L’utilisation de 4 ou 5 processeurs en
paralle`le nous permettait de diviser d’autant ce temps de calcul.
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Fig. 5.14: Profils nominaux (ligne continue e´paisse), moyens (ligne continue) et e´cart-type
(lignes pointille´es) attache´s aux distributions des profils d’abondance des hydrocarbures (Cn avec
n ≥ 3) obtenues apre`s 500 tirages en utilisant le profil de diffusion turbulente Hidayat et al.
(1997). Diffe´rentes observations ont e´te´ reporte´es, incluant leurs barres d’erreur en abondance
et en altitude. Les boˆıtes repre´sentent les observations CIRS sur Cassini (Flasar et al. (2005)),
les triangles blancs (▽) les observations UVIS sur Cassini (Shemansky et al. (2005)), les cercles
blancs (◦) les observations INMS sur Cassini (Waite et al. (2005)), les re´ticules noirs (+)
les observations ISO (Coustenis et al. (2003)), les lignes horizontales noires les re´analyses des
observations UVS sur Voyager 1 (Vervack et al. (2004)) et les carre´s noirs () les observations
IRIS sur Voyager 1 proche de l’e´quateur (Coustenis et Be´zard (1995)). Pour l’e´thane C3H8, les
triangles blancs (△) repre´sentent les observations infrarouges TEXES-IRTF (Roe et al. (2003)).
sur le profil d’abondance en fonction du compose´ et de l’altitude conside´re´s. Bien que toujours
soumises aux limitations expose´es dans le paragraphe 5.1.4, les comparaisons entre nos re´sultats
et les observations disponibles sont satisfaisantes. Dans la haute atmosphe`re, les observations
elles-meˆmes semblent souffrir de contradictions flagrantes, notamment entre les donne´es UVIS et
INMS, et nous ne chercherons donc pas a` les commenter. Dans la basse atmosphe`re toutefois, la
plupart des donne´es observationnelles sont incluses dans nos limites 1σ ou leurs barres d’erreur
se superposent avec les notres. Les seules exceptions semblent eˆtre l’e´thyle`ne C2H4 et le dioxyde
de carbone CO2.
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Fig. 5.15: Profils nominaux (ligne continue e´paisse), moyens (ligne continue) et e´cart-type
(lignes pointille´es) attache´s aux distributions des profils d’abondance des nitriles obtenues apre`s
500 tirages en utilisant le profil de diffusion turbulente Hidayat et al. (1997). Diffe´rentes ob-
servations ont e´te´ reporte´es, incluant leurs barres d’erreur en abondance et en altitude. Les
boˆıtes repre´sentent les observations CIRS sur Cassini (Flasar et al. (2005)), les triangles blancs
(▽) les observations UVIS sur Cassini (Shemansky et al. (2005)), les re´ticules noirs (+) les
observations ISO (Coustenis et al. (2003)), les lignes horizontales noires les re´analyses des ob-
servations UVS sur Voyager 1 et (Vervack et al. (2004)), les carre´s noirs () les observations
IRIS sur Voyager 1 proche de l’e´quateur (Coustenis et Be´zard (1995)). les carre´s blancs () les
observations millime´triques IRAM (Hidayat et al. (1997); Tanguy et al. (1990)).
Alors que la sous-estimation de l’e´thyle`ne C2H4 par les mode`les the´oriques est un proble`me
re´current sans doute lie´ a` certains processus dynamiques spe´cifiques (Lebonnois, communica-
tion personnelle), les observations du dioxyde de carbone CO2 ont pu eˆtre assez correctement
reproduites par les mode`les the´oriques pre´ce´dents. Ce proble`me nous a pousse´s a` effectuer une
e´tude de sensibilite´ sur le flux externe de compose´s oxyge´ne´s. Contrairement a` une e´tude de
sensibilite´ classique se limitant a` faire varier un parame`tre d’entre´e inde´pendamment des autres,
notre approche nous permet avantageusement de tester l’influence globale des incertitudes pho-
tochimiques sur la variation, voire meˆme l’introduction ou l’e´limination, d’un tel parame`tre.
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Fig. 5.16: Profils nominaux (ligne continue e´paisse), moyens (ligne continue) et e´cart-type
(lignes pointille´es) attache´s aux distributions des profils d’abondance des compose´s oxyge´ne´s
obtenues apre`s 500 tirages en utilisant le profil de diffusion turbulente Hidayat et al. (1997).
Diffe´rentes observations ont e´te´ reporte´es, incluant leurs barres d’erreur en abondance et en
altitude. Les boˆıtes repre´sentent les observations CIRS sur Cassini (Flasar et al. (2005)), les
re´ticules noirs (+) les observations ISO (Coustenis et al. (1998)) et les carre´s noirs () les
observations IRIS sur Voyager 1 proche de l’e´quateur (Coustenis et Be´zard (1995)).
5.2.2 Influence du profil d’ablation d’eau H2O
Les calculs pre´ce´dents supposaient dans un premier temps un flux d’eau H2O de´pose´ a` la
limite supe´rieure du mode`le (1300km), dont la valeur s’e´levait a` 5 × 106 cm2s−1 (Feuchtgru-
ber et al. (1997)). Cette hypothe`se n’e´tait cependant pas tre`s re´aliste car l’apport de matie`re
oxyge´ne´e est constitue´e, du moins en partie, par la chute de poussie`re interplane´taire et de mi-
crome´te´orite dont l’ablation se produit a` des niveaux d’altitude proche de 700 km (English et al.
(1996)). Nous avons donc suppose´ dans un deuxie`me temps que l’eau H2O e´tait distribue´e dans
l’atmosphe`re de Titan selon un profil d’ablation proche de celui calcule´ par English et al. (1996),
adapte´ ensuite par Lara et al. (1996), et e´quivalent a` un taux de de´position inte´gre´ d’eau H2O
de 3.1× 106 cm2s−1 a` la tropopause.
Ces nouveaux re´sultats sont reporte´s sur la partie droite de la figure 5.17, la partie gauche
reprenant les re´sultats expose´s dans la section pre´ce´dente afin de mettre en valeur leur e´volu-
tion lors de cette e´tude de sensibilite´. La distribution des profils d’abondance d’eau H2O, bien
qu’affecte´e par l’e´volution de ce parame`tre, n’en reste pas moins cohe´rente avec les observations
(Coustenis et al. (1998). La distribution des profils d’abondance du dioxyde de carbone CO ne
semble pas sensible a` l’e´volution de ce parame`tre, et reste donc toujours en accord avec les obser-
vations, du moins celles choisies comme conditions limites (Gurwell et Muhleman (2000); Flasar
et al. (2005)). Cependant, malgre´ notre prise en compte des incertitudes purement chimiques,
les re´sultats the´oriques concernant le dioxyde de carbone CO2 sont toujours en de´saccord avec
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Fig. 5.17: Profils d’abondance des compose´s oxyge´ne´s obtenues apre`s 500 tirages en utilisant le
profil de diffusion turbulente Hidayat et al. (1997). A` gauche figurent les profils calcule´s avec un
flux d’eau H2O de´pose´ a` la limite supe´rieure du mode`le (Feuchtgruber et al. (1997)). A` droite
figurent les profils calcule´s avec un profil d’ablation proche de celui calcule´ par English et al.
(1996).
les donne´es observationnelles (Coustenis et Be´zard (1995); Flasar et al. (2005)), de´saccord dont
l’amplitude est meˆme plus importante que dans le cas pre´ce´dent.
Une solution a` ce proble`me serait de conside´rer un autre profil d’ablation, avec un flux
inte´gre´ supe´rieur a` celui que nous avons teste´. Un flux deux fois supe´rieur a` celui pre´dit par
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le mode`le d’ablation de English et al. (1996) est d’ailleurs ne´cessaire dans le mode`le de Lara
et al. (1996) pour que leurs re´sultats soient cohe´rents avec les observations IRIS (Coustenis et al.
(1998)). Leur hypothe`se est loin d’eˆtre arbitraire, puisque le mode`le d’ablation de English et al.
(1996) repose lui-meˆme sur des estimations incertaines du flux de particules interplane´taires
existant au voisinage de Saturne, omet de plus de conside´rer des sources externes a` l’orbite de
Titan (comme par exemple Hype´rion, Iapetus, Phœbe) et sous-estime alors sans doute le flux
de particules compose´es d’eau H2O dans le syste`me chronien (Banaszkiewicz et Krivov (1997);
Coustenis et al. (1998)).
Une autre solution serait de conside´rer un flux externe constitue´ d’autres compose´s oxyge´ne´s
que l’eau H2O. Rappelons que la repre´sentation the´orique de´taille´e des observations de l’eau
H2O et du dioxyde de carbone CO2 dans l’atmosphe`re de Saturne requiert un apport significatif
de compose´s oxyge´ne´s supple´mentaires tels que le monoxyde de carbone CO et le dioxyde de
carbone CO2 (Moses et al. (2000b)). Ces compose´s sont parmi les constituants majoritaires
des come`tes, dans des proportions moyennes respectives de 100:20:6, c’est-a`-dire que pour 100
mole´cules d’eau H2O, il y a 20 mole´cules de monoxyde de carbone CO et 6 de dioxyde de carbone
CO2 (Despois (1997)). Or, les poussie`res interplane´taires et les microme´te´orites conside´re´es dans
le mode`le d’ablation de English et al. (1996) sont probablement le re´sultat d’un de´gazage de
noyaux come´taires, et nous pouvons supposer alors que la composition de ces poussie`res est
donc similaire a` une composition come´taire moyenne. En conse´quence, l’adoption d’un taux
de de´position inte´gre´ d’eau H2O, de monoxyde de carbone CO et de dioxyde de carbone CO2
s’e´levant respectivement a` 3.1×106 cm2s−1, 6.2×105 cm2s−1 et 1.86×105 cm2s−1 a` la tropopause
pourrait peut-eˆtre permettre de retrouver a` l’avenir une certaine cohe´rence entre les pre´visions
the´oriques et les observations. Ne´anmoins, tester ces diffe´rentes hypothe`ses ne´cessitera d’abord
un profond travail, ou` les processus d’ablation et de de´position me´te´oritique ainsi que les diverses
compositions de type come´taire envisageables seront e´tudie´s en de´tail.
5.2.3 Budget photochimique du me´thane
La propagation des incertitudes sur les constantes de vitesse de re´actions dans l’atmosphe`re
de Titan entraine ne´cessairement d’importantes incertitudes sur les taux de production et de
disparition chimiques. Comme nous l’avons e´voque´ pre´ce´demment, assigner des voies re´action-
nelles pre´ponde´rantes dans un sche´ma photochimique repre´sentatif de l’atmosphe`re de Titan - et
promouvoir par conse´quence des de´terminations expe´rimentales spe´cifiques - sur les seules bases
des taux de production et destruction chimiques nominaux est injustifie´, voire hasardeux, sans
une analyse comple`te des incertitudes du syste`me. Pour illustrer ce proble`me, nous appliquons
ici nos re´sultats au budget photochimique du me´thane CH4 dans l’atmosphe`re de Titan, et tout
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Fig. 5.18: Diffe´rentes distributions des profils d’abondance du me´thane CH4 obtenues apre`s 500
tirages en utilisant les profils de diffusion turbulente Strobel et al. (1992) (gauche) et Toublanc
et al. (1995) (droite).
particulie`rement a` sa destruction chimique, ve´ritable moteur de la chimie des hydrocarbures.
La distribution de´rive´e de l’utilisation du profil de diffusion turbulente de Strobel et al. (1992)
pre´sente un facteur d’incertitude sur l’abondance de me´thane FSyCH4
tel que 1 < FSyCH4
< 1.12.
La distribution de´rive´e de l’utilisation du profil de diffusion turbulente de Toublanc et al. (1995)
pre´sente un facteur d’incertitude sur l’abondance de me´thane F TyCH4
tel que 1 < F TyCH4
< 5.75.
La distribution de´rive´e de l’utilisation du profil de diffusion turbulente de Hidayat et al. (1997),
quant a` elle, pre´sente effectivement un facteur d’incertitude sur l’abondance de me´thane FHyCH4
interme´diaire tel que 1 < FHyCH4
< 1.22. Le facteur d’incertitude du me´thane FyCH4 aurait
donc tendance a` augmenter avec une diminution de l’altitude de l’homopause (cf. figure 2.11).
L’exploitation des re´sultats de´rive´s de notre profil de diffusion turbulente de´duites des mesures
INMS (Waite et al. (2005); Yelle et al. (2006)) reste hasardeuse. En effet, la de´termination exacte
de son homopause est une taˆche rendue difficile par le fait que ce profil est quasiment confondu
dans la haute atmosphe`re avec le profil de diffusion mole´culaire. Cependant, au vu des valeurs
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du facteur d’incertitude sur l’abondance de me´thane (1 < F INMSyCH4
< 3.39), et en se fiant a` la
tendance de´crite ci-dessus, l’homopause de ce profil devrait eˆtre interme´diaire entre celles des
profils Toublanc et al. (1995) et Hidayat et al. (1997).
Nous nous limiterons dans la suite de ce travail aux deux distributions extreˆmes obtenues
pour les profils d’abondance du me´thane CH4, et rappele´es sur la figure 5.18. L’ensemble des
re´sultats obtenus peut eˆtre ainsi eˆtre conside´re´ comme repre´sentatif des bornes supe´rieures et
infe´rieures a` escompter d’une telle e´tude.
Strobel et al. (1992) Toublanc et al. (1995)
Re´actions Flux (cm2s−1) Re´actions Flux (cm2s−1)
Destruction du me´thane LCH4 Destruction du me´thane LCH4
C2H + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6.88
+1.66
−3.80 × 10
9 C2H + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4.32
+1.78
−2.29 × 10
9
CH4 + hν . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 3.23
+0.22
−0.21 × 10
9 CH4 + hν . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.71
+2.19
−1.29 × 10
9
CH + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.39
+6.27
−2.01 × 10
9 CH + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.25
+10.25
−2.06 × 10
9
C2 + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.35
+2.22
−1.65 × 10
9 C2 + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1.88
+2.24
−1.37 × 10
9
C4H + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7.37
+10.13
−7.02 × 10
8 1CH2 + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6.23
+17.17
−5.14 × 10
8
1CH2 + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5.24
+5.66
−3.41 × 10
8 C4H + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4.81
+5.39
−4.34 × 10
8
C6H + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5.14
+12.96
−5.04 × 10
7 C6H + CH4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7.02
+8.98
−6.71 × 10
7
Total = 1.62+1.21−0.88 × 10
10 Total = 1.23+1.88−0.80 × 10
10
Production du me´thane PCH4 Production du me´thane PCH4
H + CH3 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7.84
+31.26
−7.21 × 10
7 H + CH3 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1.43
+13.27
−1.23 × 10
7
C2H6 + hν . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1.74
+0.26
−1.06 × 10
7 C2H6 + hν . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1.16
+0.8
−0.83 × 10
6
CH3 + C2H3 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.83
+22.67
−2.61 × 10
6 CH3 + C2H3 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9.73
+32.27
−8.89 × 10
6
Total = 9.86+33.79−8.53 × 10
7 Total = 2.52+16.58−2.2 × 10
7
Budget total du me´thane BCH4 1.61
+1.24
−0.89 × 10
10 Budget total du me´thane BCH4 1.23
+1.90
−0.80 × 10
10
Temps de vie photochimique (ans) 15.7+19.7−6.75 × 10
6 Temps de vie photochimique (ans) 20.7+38.6−12.6 × 10
6
Tab. 5.2: Taux de destruction et de production du me´thane CH4.
Nous n’avons pas imple´mente´ dans notre programme une routine nous permettant de calcu-
ler directement les taux de production et de destruction chimiques de chaque espe`ce. Pour ces
calculs, nous avons duˆ conside´rer a posteriori l’ensemble des re´actions e´le´mentaires reporte´es
dans le tableau de re´sultats 5.2.
La vitesse de disparition du me´thane vLCH4(z), en mole´cules cm
−3s−1, s’e´crit :
vLCH4(z) = −
d[CH4](z)
dt
= −
∑
i
ki(z)n
2(z)yCH4(z)yRi(z) + JCH4(z)n(z)yCH4(z) (5.16)
ou` ki(z) est la constante de la re´action a` l’altitude z entre le me´thane CH4 et tout re´actif Ri
susceptible de participer a` sa disparition. Nous avons ensuite inte´gre´ cette vitesse de disparition
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sur toute la colonne d’atmosphe`re pour donner le taux de disparition re´sultant LCH4 :
LCH4 =
∫
z
vLCH4(z) =
∫
z
∣∣∣∣−d[CH4](z)dt
∣∣∣∣
=
∫
z
∑
i
ki(z)n
2(z)yCH4(z)yRi(z) + JCH4(z)n(z)yCH4(z) (5.17)
Ce taux de disparition du me´thane LCH4 est alors positif et s’exprime en mole´cules cm
−2s−1.
Pour sa valeur nominale ainsi que ses limites minimales et maximales, nous avons alors pose´ :
LnomCH4 =
∫
z
∑
i
ki(z)n
2(z)ynomCH4 (z)y
nom
Ri (z) + JCH4(z)y
nom
CH4 (z) (5.18)
LminCH4 =
∫
z
∑
i
ki(z)n
2(z)yminCH4(z)y
min
Ri (z) + JCH4(z)y
min
CH4(z) (5.19)
LmaxCH4 =
∫
z
∑
i
ki(z)n
2(z)ymaxCH4 (z)y
max
Ri (z) + JCH4(z)y
max
CH4 (z) (5.20)
La vitesse de production du me´thane vPCH4(z), en mole´cules cm
−3s−1, s’e´crit :
vPCH4(z) =
d[CH4](z)
dt
=
∑
i
∑
j
kij(z)n
2(z)yRi(z)yRj (z) +
∑
l
Jl(z)n(z)yRl(z) (5.21)
ou` kij(z) est la constante de la re´action a` l’altitude z entre tous les re´actifs Ri et Rj susceptibles
de produire du me´thane CH4, et Jl(z) toute photolyse de l’espe`ce Rl susceptible d’en former.
Nous avons ensuite inte´gre´ cette vitesse de production sur toute la colonne d’atmosphe`re pour
donner le taux de production re´sultant PCH4 :
PCH4 =
∫
z
vPCH4(z) =
∫
z
d[CH4](z)
dt
=
∫
z
∑
i
∑
j
kij(z)n
2(z)yRi(z)yRj (z) +
∑
l
Jl(z)n(z)yRl(z) (5.22)
Ce taux de production du me´thane PCH4 est alors positif et s’exprime en mole´cules cm
−2s−1.
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Pour sa valeur nominale ainsi que ses limites minimales et maximales, nous avons alors pose´ :
PnomCH4 =
∫
z
∑
i
∑
j
kijn
2(z)(z)ynomRi (z)y
nom
Rj (z) +
∑
l
Jl(z)n(z)y
nom
Rl
(z) (5.23)
PminCH4 =
∫
z
∑
i
∑
j
kijn
2(z)(z)yminRi (z)y
min
Rj (z) +
∑
l
Jl(z)n(z)y
min
Rl
(z) (5.24)
PmaxCH4 =
∫
z
∑
i
∑
j
kijn
2(z)(z)ymaxRi (z)y
max
Rj (z) +
∑
l
Jl(z)n(z)y
max
Rl
(z) (5.25)
Le budget photochimique du me´thane BCH4 s’exprime alors comme :
BCH4 = PCH4 − LCH4 (5.26)
Nous avons choisi d’utiliser dans les calculs pre´sente´s ici les constantes de re´actions (ou les
constantes de photodissociations) nominales tire´es de nos re´sultats, afin de ne pas comptabiliser
les incertitudes photochimiques deux fois de suite. En effet, dans notre mode`le inte´grant une
approche de Monte-Carlo, les incertitudes sur les parame`tres cine´tiques sont des parame`tres
d’entre´e et les incertitudes sur les profils d’abondance des parame`tres de sortie, conse´quence
directe des premiers, et sur lesquels nous raisonnons exclusivement a` pre´sent.
Cette approche a tre`s certainement tendance a` surestimer les taux maxima et sous-estimer
les taux minima puisque nous conside´rons a` chaque fois les profils d’abondance extreˆmes, qui
ne font sans doute pas parti du meˆme ensemble de profils obtenus au terme d’un seul et unique
tirage ale´atoire sur lequel s’effectue le calcul de Monte-Carlo. En toute rigueur, il nous faudrait
comme pre´ce´demment traiter de fac¸on statistique l’ensemble des distributions log-normales des
taux de production et destruction chimiques obtenues a` l’issu des 500 exe´cutions du calcul de
Monte-Carlo et leur attacher une valeur nominale, une valeur moyenne ge´ome´trique et un facteur
d’incertitude. Cela ne´cessiterait de manipuler un nombre tre`s important de fichiers de sortie,
chacun propre a` la distribution d’un parame`tre cine´tique. La proce´dure requise pour traiter
ces fichiers, the´oriquement faisable, n’a malheureusement pas e´te´ imple´mente´e pour l’instant et
nous n’avons pas conserve´ les fichiers de sortie relatifs aux constantes de vitesse des re´actions
thermiques.
Nous ve´rifions que l’augmentation du facteur d’incertitude du me´thane FyCH4 entraˆıne une
augmentation des incertitudes sur son budget photochimique. Pour FSyCH4
, 7.2× 109 < BCH4 <
2.85 × 1010. Pour F TyCH4 , 4.3 × 10
9 < BCH4 < 3.13 × 1010. Nos re´sultats sont de plus en assez
bon accord avec les budgets photochimiques du me´thane dans l’atmosphe`re de Titan disponibles
dans la litte´rature, du moins dans la mesure ou` nos barres d’erreurs se superposent aux valeurs
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publie´es. C’est notamment le cas avec les valeurs propose´es par Yung et al. (1984) et Lara et al.
(1996), puisque l’utilisation de chaque coefficient de diffusion turbulente conside´re´ permet de
les retrouver. Seule l’utilisation du coefficient de diffusion turbulente avance´ par Toublanc et al.
(1995) permet cependant d’avoir des barres d’erreurs suffisamment importantes pour retrouver
la valeur propose´e par Wilson et Atreya (2004).
Re´fe´rence Budget photochimique du me´thane BCH4 (cm2s−1)
Yung et al. (1984) 1.44× 1010
Lara et al. (1996) 7.97× 109
Wilson et Atreya (2004) 4.80× 109
La figure 5.19 pre´sente en particulier le taux de destruction photochimique total du me´thane
LCH4 pour nos deux profils de diffusion turbulente conside´re´s, en de´taillant les principales re´ac-
tions qui y contribuent. Dans la haute atmosphe`re, ces re´actions principales sont CH4 + hν, CH
+ CH4 et
1CH2 + CH4. Dans la basse atmosphe`re, ces re´actions principales sont C2H + CH4,
C2 + CH4, C4H + CH4 et C6H + CH4. Les taux de destruction photochimique du me´thane
LCH4 spe´cifiques a` chacune de ces re´actions sont illustre´s par la figure 5.19. Le taux de destruc-
tion photochimique total du me´thane LCH4 qui en re´sulte, pre´sente alors deux maxima locaux,
situe´s respectivement a` 250 km et 750 km d’altitude, et un minimum a` 650 km d’altitude. Cette
figure de´taille en outre les contributions respectives des principaux processus sur l’ensemble de
l’atmosphe`re, mais aussi plus spe´cifiquement aux hautes et basses altitudes.
Nos re´sultats sont en partie cohe´rents avec les conclusions datant des tous premiers mode`les
photochimiques (Allen et al. (1980); Yung et al. (1984)) :
– A` haute altitude, la photodissociation directe du me´thane CH4 + hν est la voie principale
de sa destruction.
– A` basse altitude, sa re´action avec le radical e´thynyl C2H + CH4, participant a` sa photo-
dissociation catalyse´e par l’ace´tyle`ne C2H2, est pre´ponde´rante.
– Puisque le flux solaire augmente rapidement entre 100 et 230 nm, et que l’ace´tyle`ne C2H2
est l’espe`ce la plus susceptible d’absorber ces photons moins e´nerge´tiques trouve´s dans la
basse atmosphe`re, l’efficacite´ de ce processus catalytique est meˆme supe´rieure a` celle de la
photolyse directe a` haute altitude.
Nous pouvons ainsi ve´rifier la pre´dominance de ces processus dans les calculs des taux de
destruction photochimique nominaux LnomCH4 et minimaux L
min
CH4
, et ce pour les deux profils de
diffusion turbulente conside´re´s. En effet, ces deux processus contribuent a` plus de 50% de la
destruction photochimique du me´thane CH4, aussi bien chacun a` ses altitudes spe´cifiques que
les deux combine´s sur la totalite´ de l’atmosphe`re. La seule exception minime concerne le taux
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Fig. 5.19: Contributions minimales (haut), nominales (milieu) et maximales (bas) des prin-
cipales re´actions au taux de destruction photochimique du me´thane LCH4 obtenues apre`s 500
tirages en utilisant les profils de diffusion turbulente Strobel et al. (1992) (gauche) et Toublanc
et al. (1995) (droite).
de destruction photochimique nominal avec le profil de diffusion turbulente de´rive´ de Toublanc
et al. (1995), note´ LnomTCH4 , pour lequel la photolyse directe ne contribue qu’a` 49% a` haute altitude
et n’y est donc pas strictement pre´ponde´rante.
Nous pouvons ve´rifier e´galement sur l’ensemble des re´sultats la pre´dominance du processus
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de photodissociation catalytique sur la photolyse directe, avec cependant des rapports d’effica-
cite´ variant de 1 pour LminSCH4 a` 2.6 pour L
maxS
CH4
. En adoptant le profil de diffusion turbulente
de´rive´ de Toublanc et al. (1995), la diffe´rence d’efficacite´ entre les deux processus pour de´truire
le me´thane CH4 semble globalement moins importante qu’en adoptant le profil de diffusion tur-
bulente de´rive´e de Strobel et al. (1992).
Toutefois, nos re´sultats concernant les taux de destruction photochimique maximaux LmaxCH4
pre´sentent des caracte´ristiques qui vont a` l’encontre des conclusions tire´es de mode´lisations
photochimiques de type classique. Ainsi pour ces deux profils, le processus de destruction de
me´thane CH4 pre´ponde´rant aussi bien a` haute altitude que sur la totalite´ de l’atmosphe`re
n’est plus un des processus photolytiques envisage´s auparavant, mais sa re´action avec le radical
me´thylidyne CH + CH4. Ce processus est ainsi plus de deux fois plus efficace que la photolyse
directe a` haute altitude et au moins aussi efficace que la photodissociation catalytique a` basse
atmosphe`re, selon le profil de diffusion turbulente conside´re´.
Bien que cette re´action ait de´ja` e´te´ conside´re´e comme une source importante quant a` la
formation d’hydrocarbures lourds, et tout particulie`rement pour celle de l’e´thyle`ne C2H4, dans
les atmosphe`res plane´taires (Moses et al. (2000a); Wilson et Atreya (2004); Moses et al. (2005)),
jamais les mode`les photochimiques de type classique n’ont pu mettre en e´vidence sa pre´ponde´-
rance e´ventuelle dans la destruction photochimique du me´thane CH4. Sans une telle analyse de
propagation d’incertitudes, ceci n’aurait pu se faire.
Ce re´sultat illustre parfaitement la nature stochastique d’un mode`le de l’atmosphe`re de
Titan et la ne´cessite´ de tenir compte de ses non-line´arite´s par une approche statistique avant
de tirer toute conclusion des re´sultats d’un mode`le photochimique. D’apre`s notre revue des
incertitudes photochimiques dans l’atmosphe`re de Titan expose´e au chapitre 4, cette re´action CH
+ CH4 n’est en effet meˆme pas de celles dont l’incertitude est la plus importante ; l’existence de
de´terminations expe´rimentales a` des conditions adapte´es a` l’atmosphe`re de Titan (Canosa et al.
(1997); Fleurat-Lessard et al. (2002)) nous ont pousse´s a` lui assigner un facteur d’incertitude
plutoˆt faible (Fi(300 K) = 3.0 et gi = 50). De telles barres d’erreur sur le taux de re´action
associe´ a` cette re´action, et l’importance que pouvait alors prendre celle-ci dans le syste`me, ne
pouvaient donc en aucun cas eˆtre appre´hende´es sur la seule base de son facteur d’incertitude.
Bien e´videmment, il est important de rappeler ici qu’au cours de ce travail nous n’avons
pas conside´re´ la propagation des incertitudes spe´cifiques aux processus de photodissociation,
et notamment les incertitudes attache´es a` la photolyse directe du me´thane CH4 qui, comme
nous l’avons montre´, peuvent eˆtre particulie`rement importantes (cf. section 4.2.1). Cette e´tude
comparative en est donc quelque peu biaise´e. Le radical me´thylidyne CH e´tant cependant un
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des fragments primaires de cette photolyse, nous pourrions toutefois supposer que les facteurs
d’incertitude sur les taux de destruction de´crits ci-dessus devraient e´voluer dans le meˆme sens,
et nous conserverions ainsi ces conclusions. Seule la prise en compte de toutes les incertitudes
pourrait nous permettre cependant de corroborer cette hypothe`se, les non-line´arite´s du mode`le
de l’atmosphe`re de Titan la rendant des plus hasardeuses.
5.2.4 Incertitudes sur les photodissociations
Dans la section pre´ce´dente, nous faisons rapidement re´fe´rence aux incertitudes porte´es par
les coefficients de photodissociation, notamment JCH4(z) et JC2H6(z). Celles-ci, pre´sente´es sur la
figure 5.20 auraient e´te´ susceptibles d’eˆtre utilise´es dans les calculs y e´tant expose´s, mais nous
avons choisi de les ne´gliger pour e´viter toute redondance maladroite d’incertitude.
CH   4 C  H2    6
Fig. 5.20: Profils nominaux (ligne continue e´paisse), moyens (ligne continue) et e´cart-type
(lignes pointille´es) attache´s aux distributions des coefficients de photodissociation du me´thane
CH4 (gauche) et de l’e´thane C2H6 (droite) obtenues apre`s 500 tirages en utilisant le profil de
diffusion turbulente Strobel et al. (1992).
Nous avons insiste´ largement dans ce qui pre´ce`de sur le fait que ces re´sultats ne consti-
tuaient qu’une e´tape pre´liminaire a` cette analyse de propagation d’incertitudes dans un mode`le
photochimique de l’atmosphe`re de Titan, puisque nous avons choisi de ne pas conside´rer les
incertitudes spe´cifiques aux processus de photodissociation. Les explications qui suivent ont
donc pour but de pre´ciser l’origine de ces incertitudes pourtant obtenues sur les coefficients
de photodissociation et pre´senter les quelques difficulte´s supple´mentaires que pose l’imple´men-
tation de ces incertitudes spe´cifiques, que nous n’avons pas pu aborder lors de ce travail de the`se.
Rappellons que le coefficient de photodissociation Ji(z) d’un compose´ i a` l’altitude z sur un
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domaine spectral [λ1, λ2] est donne´ par :
Ji(z) =
∑
k
(∫ λ2
λ1
σiabs(λ, z)qi,k(λ, z)F (λ, z)dλ
)
(5.27)
ou` k est la voie de photodissociation de rapport de branchement qi,k(λ, z), σ
i
abs(λ, z) la section
efficace du compose´ i et F (λ, z) la quantite´ de photons disponibles a` l’altitude z provenant de
l’atte´nuation du flux solaire incident F (λ,∞) par absorption et diffusion de l’atmosphe`re.
La calcul de l’inte´grale pre´ce´dente s’effectue en faisant une discre´tisation en longueur d’onde,
c’est-a`-dire en de´coupant le domaine spectral [λ1, λ2] en n intervalles de longueur d’onde ∂λm
avec m ∈ [1, n]. L’incertitude sur Ji(z) est alors donne´e par :
∆Ji(z) =
∑
k
∑
m
((
[qi,k(λ, z)F (λ, z)]∆σ
i
abs(λ, z) +
[
σiabs(λ, z)F (λ, z)
]
∆qi,k(λ, z)
+
[
σiabs(λ, z)qi,k(λ, z)
]
∆F (λ, z)
))
∂λm (5.28)
Pour chaque compose´ i, pour chaque voie de photodissociation k et dans chaque intervalle de
longueur d’onde, il nous faut donc de´terminer les incertitudes sur σiabs(λ, z), qi,k(λ, z) et F (λ, z).
Dans notre travail de the`se, nous n’avons pas imple´mente´ de telles incertitudes dans notre ap-
proche de Monte-Carlo. Les incertitudes que nous pouvons ne´anmoins observer sur les coefficients
de photodissociation doivent provenir de nos incertitudes calcule´es sur les profils d’abondance.
En effet, dans l’approximation d’une atmosphe`re plan-paralle`le, le flux de photons a` chaque
altitude est donne´ par :
F (λ, z) = F (λ,∞)e−τext(λ,z,θ) (5.29)
ou` τext(λ, z, θ) est l’extinction de notre atmosphe`re a` l’altitude z. Alors :
∆F (λ, z) =
[
e−τext(λ,z,θ)
]
∆F (λ,∞) +
[
F (λ,∞)e−τext(λ,z,θ)
]
∆τext(λ, z, θ) (5.30)
En ne´gligeant comme nous l’avons fait jusqu’a` pre´sent dans ce travail de the`se les incertitudes
sur σiabs(λ, z), qi,k(λ, z) et F (λ,∞), nous avons donc :
∆Ji(z) =
∑
k
∑
m
([
σiabs(λ, z)qi,k(λ, z)
] [
F (λ,∞)e−τext(λ,z,θ)
]
∆τext(λ, z, θ)
)
∂λm (5.31)
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En ne s’inte´ressant qu’a` la phase gazeuse et en ne´gligeant donc la contribution des ae´rosols :
∆τext(λ, z, θ) = ∆τabs(λ, z, θ) + ∆τdiff (λ, z, θ) (5.32)
Or, dans une atmosphe`re majoritairement compose´s d’azote mole´culaire N2,
τabs(λ, z, θ) =
∑
j
τ jabs(λ, z, θ) =
∑
j
∫ ∞
z
σjabs(λ, z)yj(z)n(z)
dz
cos θ
τdiff (λ, z, θ) =
∫ ∞
z
∫
Ω
σN2diff (λ, z)yN2(z)n(z)
P (θ, φ)dΩdz
cos θ
(5.33)
En de´coupant l’atmosphe`re en couche d’e´paisseur ∂z, nous pouvons appliquer la discre´tisa-
tion suivante :
τabs(λ, z, θ) =
∑
j
∂z
∑
l>z
σjabs(λ, l)yj(l)n(l)
1
cos θ
τdiff (λ, z, θ) =
∑
l>z
∂z
∫
Ω
σN2diff (λ, l)yN2(l)n(l)
P (θ, φ)dΩ
cos θ
(5.34)
En supposant toujours que seuls les profils abondances yi(z) pre´sentent des incertitudes (la
concentration totale n(z) est alors parfaitement connue), nous avons :
∆τabs(λ, z, θ) =
∑
j
∂z
∑
l>z
σjabs(λ, l)∆yj(l)n(l)
1
cos θ
∆τdiff (λ, z, θ) = ∂z
∑
l>z
∫
Ω
σN2diff (λ, l)∆yN2(l)n(l)
P (θ, φ)dΩ
cos θ
(5.35)
Finalement, sur cet intervalle de longueur d’onde ∂λ pour une couche d’atmosphe`re d’e´pais-
seur ∂z, nous avons :
∆Ji(z) =
∑
k
∑
m
([
σiabs(λ, z)qi,k(λ, z)
] [
F (λ,∞)e−τext(λ,z,θ)
]
×
{∑
j
∂z
[∑
l>z
σjabs(λ, l)∆yj(l)n(l)
1
cos θ
+
∫
Ω
σN2diff (λ, l)∆yN2(l)n(l)
P (θ, φ)dΩ
cos θ
]})
∂λm (5.36)
L’incertitude sur les coefficients de photodissociation Ji(z) de´pend donc en partie des incerti-
tudes sur les profils d’abondance yi(z). Ces incertitudes peuvent alors se reporter sur l’ensemble
du calcul de transfert radiatif.
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Fig. 5.21: Principe de la me´thode comple`te de calcul des incertitudes sur les profils d’abondances
yi(z)
En toute rigueur, les incertitudes sur les diffe´rents parame`tres de photodissociation σiabs(λ, z),
qi,k(λ, z) et F (λ,∞) devraient eˆtre imple´mente´es dans le mode`le photochimique pour une meilleure
estimation des incertitudes sur les fractions molaires. Les incertitudes sur les abondances influen-
ceraient notablement a` leur tour l’incertitude sur les coefficients de photodissociation Ji(z) et la
question de la convergence se poserait alors. Ce principe ge´ne´ral est illustre´ sur la figure 5.21.
5.3 Synthe`se
Le mode`le photochimique de l’atmosphe`re de Titan que nous avons de´veloppe´ nous a permis
de de´montrer la puissance de la de´marche adopte´e pour estimer les incertitudes expe´rimentales
attache´es aux profils d’abondance de ses diffe´rents constituants, et l’importance que peuvent
prendre alors celles-ci et leurs conse´quences sur les comparaisons avec les observations. Dans
ces derniers chapitres, nous avons d’abord pre´sente´ une revue des diffe´rentes sources d’incerti-
tudes photochimiques dans l’atmosphe`re de Titan, et la me´thode que nous avons applique´e pour
e´valuer leur facteur d’incertitude attache´. Cette revue sera publie´e dans l’article He´brard et al.
(2006a) (chapitre 4). L’inte´gration de ces facteurs d’incertitude au sein d’une analyse de pro-
pagation d’incertitudes applique´e a` l’atmosphe`re de Titan e´tait l’objet du de´veloppement d’une
approche de Monte-Carlo, adapte´e a` la repre´sentation de la nature stochastique d’un mode`le
photochimique de celle-ci. Le principe ge´ne´ral adopte´ ainsi que les tous premiers re´sultats ont
d’abord e´te´ pre´sente´s dans l’article He´brard et al. (2006b) (chapitre 5.1) pour eˆtre comple´te´s
ensuite de fac¸on plus approfondie (chapitre 5.2).
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Notre mode`le permet d’obtenir un accord satisfaisant avec la plupart des observations dis-
ponibles, dans la mesure ou` l’impre´cision sur les re´sultats the´oriques peut eˆtre si significative
que les distributions de certains profils d’abondance peuvent s’e´tendre sur plusieurs ordres de
grandeur aux altitudes meˆme des donne´es observationnelles. Par conse´quent, toute comparaison
entre les abondances the´oriques et les observations, ainsi que l’usage qui en est fait, doit eˆtre
traite´e avec pre´caution. La prise en compte des incertitudes lors de ce travail a ainsi permis de
montrer que certains parame`tres, et notamment le coefficient de diffusion turbulente K(z), ne
sont doute pas aussi e´troitement contraints que ce qui pourrait eˆtre attendu pour un mode`le
de l’atmosphe`re de Titan. D’importantes incertitudes existent e´galement sur les taux de pro-
duction et de destruction photochimiques ; la re´action du me´thane avec le radical me´thylidyne
CH + CH4 peut ainsi contre tout attente contribuer de fac¸on pre´ponde´rante a` sa destruction
photochimique malgre´ son faible facteur d’incertitude.
L’origine des compose´s oxyge´ne´s dans l’atmosphe`re de Titan n’est pour l’instant toujours
pas de´termine´e. Nous favorisons ici une source externe, dont la nature et l’importance semblent
de´terminants pour le profil d’abondance du dioxyde de carbone CO2. Il reste a` quantifier quelque
peu les espe`ces chimiques pe´ne´trant dans l’atmosphe`re de Titan, ce qui permettra de de´terminer
si la source de monoxyde de carbone CO est uniquement interne, uniquement externe, ou a` la
fois interne et externe, et ce toujours a` la lumie`re des incertitudes expe´rimentales sur les profils
d’abondance.
Parmi les e´tapes du de´veloppement du mode`le a` venir, la premie`re sera ne´cessairement la prise
en compte des incertitudes sur les diffe´rents parame`tres de photodissociation, afin de permettre le
calcul d’incertitudes expe´rimentales sur les profils d’abondance enfin repre´sentatives du syste`me
global. Seulement alors serons nous capables d’effectuer de ve´ritables e´tudes de sensibilite´ et
d’identifier une liste de re´actions prioritaires a` (re)mesurer en laboratoire. Une mise a` jour
fre´quente de la revue photochimique, et les re´e´valuations des incertitudes qui l’accompagnent,
seront ine´vitablement requis pour assurer sa pertinence future et de fructueuses interactions
avec les expe´riences en laboratoire. Les traitements de l’ablation et de la nature des poussie`res
interplane´taires seront a` ame´liorer afin d’e´valuer de manie`re pre´cise le flux externe de compose´s
oxyge´ne´s, ou du moins estimer des incertitudes sur sa valeur.
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Chapitre 6
Applications
6.1 Conse´quences sur les expe´riences en laboratoire
Comme nous avons pu le voir, un grand nombre de donne´es sur les re´actions et proces-
sus physico-chimiques a` basses, voire tre`s basses tempe´ratures (50-200 K) est ne´cessaire a` la
compre´hension de la photochimie des atmosphe`res plane´taires. C’est notamment le cas pour
l’atmosphe`re de Titan, exhibant des tempe´ratures comprises entre 71 K et 175 K. Les mesures
expe´rimentales directement a` basse tempe´rature sont ainsi indispensables pour le de´veloppement
de mode`les photochimiques de l’atmosphe`re de Titan repre´sentatifs des observations.
L’objectif de l’e´quipe d’Astrochimie Expe´rimentale du laboratoire PALMS (Laboratoire de
Physique des Atomes, Lasers, Mole´cules, Surfaces - Universite´ de Rennes 1) est justement de
fournir aux mode´lisateurs, des donne´es sur la cine´tique chimique entre espe`ces neutres dans des
conditions de tempe´ratures repre´sentatives de cet environnement.
La technique expe´rimentale adopte´e pour leurs e´tudes cine´tiques dans de telles conditions
de tempe´rature porte le nom de CRE´SU (Cine´tique de Re´action en E´coulement Supersonique
Uniforme). Cette technique requiert en effet l’utilisation d’un e´coulement supersonique uniforme
tre`s froid (jusqu’a` 10 K) cre´e´ par la de´tente des gaz conside´re´s au travers d’une tuye`re de Laval
(cf. figure 6.1).
La vitesse, la densite´ et la tempe´rature du me´lange de gaz conside´re´s peuvent alors eˆtre
parfaitement de´finies et sont constantes sur quelques dizaines de centime`tres, c’est-a`-dire pour
quelques centaines de microsecondes. De nombreux processus collisionnels, et notamment des
re´actions bimole´culaires neutre-neutre, sont susceptibles de se produire au sein de cet e´coulement
a` la densite´ relativement e´leve´e (1016 a` 1018 mole´cules cm−3), avec des cine´tiques suffisamment
rapides pour eˆtre mesure´es (v > 10−13 cm3mole´cules−1s−1). Cette technique pre´sente notamment
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T0, P0 T < T0, P << P0
Fig. 6.1: E´coulement supersonique dans une tuye`re de Laval
l’avantage de ne pas avoir de parois et ainsi d’e´viter les proble`mes de condensation souleve´s dans
le cas des expe´riences a` tre`s basse tempe´rature effectue´es dans les re´acteurs chimiques classiques.
Les mesures cine´tiques de ces processus collisionnels utilisent la me´thode PLP-LIF (Pulsed
Laser Photolysis - Laser Induced Fluorescence). Cette technique requiert l’utilisation de deux
lasers pulse´s de 10 Hz : un premier laser excime`re, dit de photolyse, sert a` photodissocier un pre´-
curseur pour former le radical participant a` la re´action dont la cine´tique est e´tudie´e. Un second
laser accordable, dit laser de sonde, peut eˆtre re´gle´ sur des absorptions re´sonnantes du radical
e´tudie´. Il sert alors a` exciter e´lectroniquement ce radical qui, en se de´sexcitant, va e´mettre un
photon (fluorescence). Cette fluorescence est ensuite receuillie a` l’aide d’un photomultiplicateur,
ce qui permet de connaˆıtre la concentration relative du radical. Les deux lasers e´tant pulse´s,
le de´lai entre leurs pulses peut eˆtre ajuste´ de manie`re a` suivre la concentration du radical en
fonction du temps, et en de´duire alors la constante de vitesse de cette re´action.
Nous avons eu l’opportunite´ lors de ce travail de the`se d’inclure dans notre mode`le certains
re´sultats du projet de the`se de Coralie Berteloite, doctorante au sein de ce groupe d’Astrochimie
Expe´rimentale. Ce projet visait a` e´tudier les re´actions du radical butadiynyl C4H avec diffe´rents
hydrocarbures, implique´es notamment dans le cycle photochimique du diace´tyle`ne C4H2 dans
l’atmosphe`re de Titan. Les cine´tiques de ces re´actions sont actuellement inconnues et les mo-
de´lisateurs proce´daient jusqu’alors, sans re´elle justification et de fac¸on souvent malencontreuse,
par analogie avec les cine´tiques impliquant le radical e´thynyl C2H, disponibles a` basses tempe´-
ratures (Hoobler et al. (1997); Opansky et Leone (1996a,b); Chastaing et al. (1998); Vakhtin
et al. (2001a,b); Murphy et al. (2003)). Le radical butadiynyl C4H, issu de la photodissociation
directe du diace´tyle`ne C4H2 (R1), e´tait alors suppose´ pouvoir se recycler en celui-ci au travers de
sa re´action avec les alcanes CnH2n+2 (R2) (Murphy et al. (2003)), ou contribuer a` la formation
de polyynes CnH2(n+m) au travers de sa re´action avec l’ace´tyle`ne C2H2 et le diace´tyle`ne C4H2
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(R3) (Chastaing et al. (1998)).
(R1)
(R2)
(R3)
C4H2 + hν −→ C4H + H
C4H + CnH2n+2 −→ CnH2n+1 + C4H2
C4H + C2nH2 −→ C2n+4H2 + H
Dans ce contexte, l’e´quipe d’Astrochimie Expe´rimentale a re´alise´ l’e´tude des re´actions du
radical butadiynyl C4H avec de nombreux hydrocarbures parmi lesquels le me´thane CH4, l’ace´-
tyle`ne C2H2, l’e´thyle`ne C2H4, l’e´thane C2H6, le me´thylace´tyle`ne CH3C2H, le propyle`ne C3H6,
le propane C3H8, le butyle`ne C4H8 et le butane C4H10, a` 300 K, 50 K et environ 15 K. Pour
adapter ces re´sultats a` notre mode`le photochimique, nous n’avons conside´re´ que leurs valeurs
expe´rimentales a` 50 K et 300 K, avec l’argon Ar pour gaz porteur, que nous avons interpole´ avec
une loi de type Arrhe´nius pour toute la gamme de tempe´ratures interme´diaires. Les constantes
de vitesse des re´actions conside´re´es sont reporte´es dans le tableau 6.1, conjointement a` nos es-
timations de leur facteur d’incertitude a` tempe´rature ambiante F (300 K) et de leur coefficient
d’extrapolation d’incertitudes a` basse tempe´rature g, ainsi que les expressions assimile´es que
nous avions adopte´es pre´ce´demment. Nous avions auparavant choisi ne pas conside´rer les re´ac-
tions du radical butadiynyl C4H avec le butyle`ne C4H8 et le butane C4H10 pour ne pas surcharger
le sche´ma chimique avec des estimations et de fortes incertitudes sur les produits lourds. Leur
re´cente de´termination a cependant bien e´te´ prise en compte a` pre´sent.
Tout comme les mesures cine´tiques a` basse tempe´rature des re´actions impliquant le radical
e´thynyl C2H, ces mesures CRE´SU ne donnent que des informations limite´es sur les produits des
re´actions conside´re´es du radical butadiynyl C4H. Leurs constantes cine´tiques des re´actions du ra-
dical butadiynyl C4H ont alors chacune une certaine incertitude encore attache´e, que nous avons
choisi de calquer arbitrairement sur celles des constantes cine´tiques des re´actions impliquant le
radical e´thynyl C2H, faute de donne´es disponibles dans la litte´rature pouvant faire l’objet d’une
revue critique. De nombreux commentaires peuvent eˆtre faits sur la simple comparaison des
deux jeux de donne´es, repre´sente´s dans le tableau 6.1 et illustre´s dans l’annexe E.
Premie`rement, les constantes des re´actions C4H + hydrocarbures s’inse`rent parfaitement
au sein des barres des incertitudes attache´es aux constantes pre´ce´demment estime´es a` partir
des re´actions C2H + hydrocarbures. Ce re´sultat valide ainsi notre approche pour estimer les
incertitudes des re´actions inconnues, meˆme si elle peut paraˆıtre exage´re´e. Apre`s tout, les de´ter-
minations expe´rimentales auraient pu tout aussi raisonnablement faire apparaˆıtre des diffe´rences
de plusieurs ordres de grandeur.
Deuxie`mement, le radical butadiynyl C4H semble eˆtre globalement plus re´actif que le radical
e´thynyl C2H, excepte´ pour sa re´action avec le me´thane CH4. Ce re´sultat re´fute l’existence d’un
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Re´actions k(T ) (cm3mole´cules−1s−1) F (300 K) g Re´fe´rences
Sche´ma chimique initial
C4H + CH4 1.2× 10−11 e−491/T 10.00 100 Est. a` partir de C2H + CH4 (Opansky et Leone [1996a])
C4H + C2H2 9.53× 10−11 e30.8/T 10.00 100 Est. a` partir de C2H + C2H2 (Chastaing et al. [1998])
C4H + C2H4 7.8× 10−11 e134/T 10.00 100 Est. a` partir de C2H + C2H4 (Opansky et Leone [1996b])
C4H + C2H6 5.1× 10−11 e−76/T 10.00 100 Est. a` partir de C2H + C2H6 (Murphy et al. [2003])
C4H + CH3C2H 9.53× 10−11 e30,8/T 10.00 100 Est. a` partir de C2H + C2H2 (Chastaing et al. [1998])
C4H + C3H6 2.4× 10−10 10.00 100 Est. a` partir de C2H + C3H6 (Vakhtin et al. [2001a])
C4H + C3H8 9.8× 10−11 e−71/T 10.00 100 Est. a` partir de C2H + C3H8 (Murphy et al. [2003])
Nouvelles donne´es PALMS-CRE´SU
C4H + CH4 1.08× 10−11 e−546.3/T 1.50 80
C4H + C2H2 1.35× 10−10 e53.08/T 1.50 50
C4H + C2H4 1.29× 10−10 e66.29/T 1.30 150
C4H + C2H6 3.13× 10−11 e87.98/T 1.30 50
C4H + CH3C2H 2.792× 10−10 e47.36/T 1.20 50
C4H + C3H6 2.47× 10−10 e
38.17/T
1.50 80
C4H + C3H8 7.44× 10−11 e85.55/T 1.20 50
C4H + C4H8 4.3× 10−10 e26.58/T 1.40 50
C4H + C4H10 1.278× 10−10 e54.11/T 1.10 100
Tab. 6.1: Liste des re´actions
facteur d’ajustement supple´mentaire dans les estimations pour tenir compte de la plus faible
re´activite´ du radical butadiynyl C4H, et plus ge´ne´ralement des radicaux polyace´tyle´niques C2nH,
utilise´ pourtant sans plus ample justification dans de pre´ce´dents mode`les (Yung et al. (1984);
Toublanc et al. (1995); Lara et al. (1996); Lebonnois et al. (2001)).
Troisie`mement, l’effet de la tempe´rature sur la vitesse de certaines reactions C4H + hydrocar-
bures n’e´volue pas dans le meˆme sens que pour leur re´action homologue C2H + hydrocarbures ;
les estimations utilise´es jusqu’alors sont donc incompatibles avec ces nouvelles donne´es. C’est
notamment le cas des re´actions du radical butadiynyl C4H avec l’e´thane C2H6 et le propane
C3H8.
Nous avons applique´ la meˆme approche que pre´ce´demment pour e´valuer les nouvelles incer-
titudes attache´es aux profils d’abondance the´oriques. Nous avons repre´sente´ sur la figure 6.2
les diffe´rentes distributions statistiques des profils d’abondance du diace´tyle`ne de´rive´es de notre
e´tude pre´ce´dente (a` gauche) et de l’inte´gration des donne´es PALMS (a` droite).
Contre toute attente, les incertitudes attache´es au profil d’abondance du diace´tyle`ne ne va-
rient pas d’un jeu de donne´es cine´tiques sur l’autre. En ne´gligeant tout contexte, ce re´sultat
aurait tendance a` montrer que les re´actions conside´re´es dans cette e´tude ne sont pas pre´ponde´-
rantes dans le cycle du diace´tyle`ne C4H2 dans l’atmosphe`re de Titan. Pour ponde´rer quelque
peu ces conclusions, il nous suffit d’appre´cier sur la figure 6.3 les modifications sur les profils
d’abondance de compose´s plus le´gers, tels l’ace´tyle`ne C2H2 ou le me´thylace´tyle`ne CH3C2H.
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Fig. 6.2: Profils nominaux (ligne continue e´paisse), moyens (ligne continue) et e´cart-type (lignes
pointille´es) attache´s aux distributions des profils d’abondance du diace´tyle`ne C4H2 obtenues apre`s
500 tirages en utilisant notre profil de diffusion turbulente de´rive´ des donne´es INMS Waite et al.
(2005); Yelle et al. (2006). Les re´sultats correspondant a` notre e´tude pre´ce´dente sont repre´sente´s
sur la partie gauche et les re´sultats correspondant a` l’inte´gration des re´sultats PALMS sont
illustre´s sur la partie droite.
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Fig. 6.3: Profils nominaux (ligne continue e´paisse), moyens (ligne continue) et e´cart-type (lignes
pointille´es) attache´s aux distributions des profils d’abondance de l’ace´tyle`ne C2H2 (a` gauche) et
du me´thylace´tyle`ne CH3C2H (a` droite) obtenues apre`s 500 tirages en utilisant notre profil de
diffusion turbulente de´rive´ des donne´es INMS Waite et al. (2005); Yelle et al. (2006). Les lignes
continues e´paisses de couleur rouge correspondent aux profils nominaux de ces deux compose´s
suite a` l’inte´gration des re´sultats PALMS.
Malgre´ les remarques pre´ce´dentes sur la validation de notre me´thode d’estimation des incer-
titudes sur les constantes de re´action, nos incertitudes globales sur les profils d’abondance the´o-
riques sont manifestement sous-estime´es puisque de nouvelles mesures expe´rimentales donnent
de nouveaux profils a` l’exte´rieur du 1-σ que nous avions calcule´ pour ces deux compose´s. Ame´-
liorer les incertitudes sur la chimie des hydrocarbures en C4 ne´cessite au pre´alable d’ame´liorer
la chimie des des hydrocarbures en C2 et C3.
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L’utilite´ des mesures expe´rimentales effectue´es au sein de l’e´quipe d’Astrochimie Expe´rimen-
tale est toutefois de´montre´e dans la mesure ou` ces compose´s, l’ace´tyle`ne C2H2 et le me´thyla-
ce´tyle`ne CH3C2H, mais d’autres e´galement a` moindre e´chelle, sont caracte´rise´s par des abon-
dances nominales diffe´rentes entre nos deux simulations the´oriques. Ces mesures, plus pre´cises,
et concernant la famille d’hydrocarbures en C4, pour lesquels, comme nous l’avons de´ja` aborde´,
les mode`les souffrent encore d’un terrible manque de donne´es, permettent ainsi de pre´ciser de
nouvelles contraintes a` adopter pour les prochains mode`les photochimiques.
En pratique cependant, ces re´sultats ne semblent pas suffisants pour diminuer les incerti-
tudes attache´es aux profils d’abondance the´oriques. Ceci re´sulte sans nul doute de ce manque de
connaissance du sche´ma re´actionnel pour les hydrocarbures en C2 et C3 que nous venons d’e´vo-
quer. Les incertitudes sur les re´actions faisant intervenir ces compose´s sont malheureusement
encore conse´quentes au sein de notre mode`le, meˆme lorsque ces re´actions sont connues. Elles
sont donc sans doute pre´dominantes sur les incertitudes des re´actions « C4H + hydrocarbures »
conside´re´es ici. Les re´actions « C4H + hydrocarbures » se situent en effet a` des e´tapes de´ja`
avance´es du sche´ma re´actionnel et l’incertitude globale attache´e a` l’ensemble des re´actions et
espe`ces les pre´ce´dant s’en fait ine´vitablement ressentir, aussi faibles leurs incertitudes spe´cifiques
soient-elles.
Ces re´sultats de´voilent ainsi les limites de notre e´valuation de l’impre´cision attache´e a` nos
re´sultats the´oriques, qui ne conside`re pas la totalite´ de ses diffe´rentes causes.
D’une part, un parame`tre photochimique est d’autant plus susceptible d’induire une grande
incertitude sur ces re´sultats que son facteur d’incertitude expe´rimentale F (T ) est important. Ce
facteur F (T ) est directement lie´ au de´saccord pouvant exister entre les valeurs de ce parame`tre
de´termine´es par diffe´rents travaux expe´rimentaux, utilisant parfois meˆme diffe´rentes me´thodes.
Ces travaux ayant le plus souvent lieu dans des conditions non repre´sentatives de l’atmosphe`re
de Titan, le facteur F (T ) est e´galement lie´ a` la justesse des extrapolations souvent ne´cessaires
pour construire un mode`le photochimique. Au cours de notre revue, nous nous sommes efforce´s
de quantifier du mieux possible ces effets syste´matiques et la fide´lite´ des extrapolations.
D’autre part, certains parame`tres photochimiques apportent beaucoup d’incertitudes au cal-
cul a` cause de leur tre`s grande importance dans le syste`me, meˆme si leur facteur d’incertitude
F (T ) est faible, comme c’est le cas pour la re´action CH + CH4 vue pre´ce´demment. Seules de
nouvelles mesures a` tre`s grande pre´cision sur l’ensemble des parame`tres implique´s pourraient
re´duire l’incertitude de nos simulations. Il n’est donc pas certain que des rede´terminations des
parame`tres ayant les facteurs d’incertitude expe´rimentaux F (T ) les plus importants condui-
raient a` une mode´lisaton plus pre´cise des syste`mes e´tudie´s. Cet effet est notamment illustre´ par
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les re´sultats pre´ce´dents concernant l’ame´lioration de F (T ) sur la famille de re´actions C4H +
hydrocarbures. Son e´tude n’a pas e´te´ pris en compte lors de ce travail et ne´cessiterait des tests
statistiques spe´cifiques, destine´s a` e´valuer l’importance de chaque re´action individuellement plu-
toˆt que l’impre´cision globale du syste`me, mais dont le de´veloppement de´passait malheureusement
le cadre de cette the`se.
Loin de remettre en cause la ne´cessite´ de tels travaux expe´rimentaux pour ame´liorer notre
connaissance des processus physico-chimiques de l’atmosphe`re de Titan, nos re´sultats incitent
au contraire a` les ge´ne´raliser pour des re´actions d’importance dans les toutes premie`res e´tapes
du sche´ma re´actionnel. Le projet de the`se de Coralie Berteloite vise e´galement a` e´tudier la
re´activite´ du carbone diatomique C2. Le carbon diatomique C2, produit de photodissociation
de l’ace´tyle`ne C2H2, est une source de radical e´thynyl C2H au travers de ses re´actions avec
diffe´rents hydrocarbures, pour lesquelles seules des mesures a` tempe´rature ambiante existent et
sont donc ne´cessairement extrapole´es a` basse tempe´rature avec toute l’impre´cision que cela peut
engendrer. Ces re´actions intervenant beaucoup plus toˆt dans le sche´ma re´actionnel des mode`les,
l’insertion des futures de´terminations de leur cine´tique a` basse tempe´rature nous permettrait
peut-eˆtre de constater effectivement les conse´quences d’une telle ame´lioration expe´rimentale,
dans la limite ou` ces plus amples tests statistiques e´voque´s pre´ce´demment auront montre´ leur
importance pour le syste`me atmosphe´rique de Titan.
6.2 Conse´quences sur les interactions (sub)surface-atmosphe`re
D’apre`s les re´sultats pre´sente´s dans le chapitre pre´ce´dent, le me´thane CH4 actuellement pre´-
sent dans l’atmosphe`re de Titan serait irre´versiblement et totalement de´truit photochimiquement
en l’espace de quelques millions d’anne´es. Pour la premie`re fois, nos calculs ont permis de poser
des barres d’erreurs sur ce temps caracte´ristique, estime´ alors entre 8 millions d’anne´es et 60
millions d’anne´e selon le profil de diffusion turbulente adopte´. Cet ordre de grandeur est cohe´-
rent avec les valeurs pre´ce´demment publie´es dans la litte´rature (Yung et al. (1984)). Sa pre´sence
actuelle dans l’atmosphe`re de Titan implique alors certainement l’existence d’une source a` la
surface ou dans les couches plus profondes du satellite. Cette hypothe`se a e´te´ corrobore´e par les
re´centes mesures isotopiques effectue´es par l’instrument GC-MS (Gas Chromatographer-Mass
Spectrometer) de Huygens. Sa mesure d’une faible valeur 14N/15N, indiquerait une e´vaporation
progressive depuis l’origine du satellite de pre`s de cinq fois plus d’atmosphe`re que sa quantite´
actuelle (Niemann et al. (2005)) mais la non-de´tection d’une telle anomalie isotopique pour le
rapport 12C/13C confirmerait alors l’existence d’un (ou de plusieurs) me´canisme(s) renouvellant
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continuement le me´thane CH4 dans l’atmosphe`re.
Avant les survols des missions Voyager, les spe´culations concernant la nature de la surface
de Titan e´taient rares. Les compose´s lourds produits par l’intense photochimie atmosphe´rique
e´taient suppose´s se´dimenter vers cette surface, dont les conditions de tempe´rature et de pres-
sion e´taient telles que certains auraient alors e´te´ susceptibles de s’y trouver sous phase liquide.
La surface e´tait alors suppose´e eˆtre recouverte d’une e´paisse couche de de´bris organiques im-
merge´s dans des nappes d’hydrocarbures liquides. Suite aux donne´es recueillies par les missions
Voyager, cette hypothe`se, et notamment celle d’un oce´an global e´thane-me´thane-azote (Flasar
(1983); Lunine et al. (1983)) fut confirme´e par la tempe´rature de surface de´rive´e de l’expe´rience
d’occultation radio RSS de Voyager 1 (96 ± 4 K), tre`s proche du point triple du me´thane (90,7
K a` 1,6 bar). Les diffe´rents produits solides issus des processus photochimiques de la haute at-
mosphe`re s’y accumuleraient jusqu’a` saturation, ce qui a donne´ lieu a` d’importants travaux sur
les proprie´te´s physico-chimiques de cet oce´an (Raulin (1987); Dubouloz et al. (1989); Lellouch
et al. (1989)).
Cependant, si un oce´an global d’hydrocarbures avait e´te´ pre´sent a` la surface de Titan, l’ex-
centricite´ actuelle de l’orbite de Titan n’aurait pas pu eˆtre maintenue sous l’effet de dissipation
des importantes forces de mare´e existentes au voisinage de Saturne (Sears (1995); Sohl et al.
(1995)). De plus, des observations avec le te´lescope HST (Smith et al. (1996); Meier et al. (2000);
Lemmon et al. (2002)) et avec des te´lescopes terrestres e´quipe´s d’optiques adaptatives (Coustenis
et al. (2001)) ont e´te´ a` meˆme de cartographier les de´tails de la surface, au travers de certaines
feneˆtres spectrales du me´thane CH4 comprises entre 0.93 et 2.03 µm. Les variations d’albe´do
alors observe´es contredirent e´galement l’existence de vastes e´tendues d’hydrocarbures fluides a`
la surface (Lorenz et Lunine (1997)). De plus re´centes e´tudes analyse`rent la signature spectrale
de la surface au travers de ces meˆmes feneˆtres observationnelles et avance`rent l’existence de
glace d’eau H2O coexistant avec un mate´riau plus sombre (Griffith et al. (2003); Lellouch et al.
(2004)). Il n’e´tait donc toujours pas exclu de pouvoir trouver a` la surface de Titan des sources
locales, telles de petites mers ou des lacs d’hydrocarbures isole´s, a` partir desquelles l’e´vaporation
de me´thane viendrait enrichir l’atmosphe`re. Leur existence avait e´te´ de´ja` e´voque´e par le passe´
(McKay et al. (1993)) mais s’e´tait ave´re´e difficilement ve´rifiable depuis la Terre ; les re´flexions
spe´culaires de´tecte´es par observations radar (Campbell et al. (2003)) e´tant malheureusement
absentes dans l’infrarouge (West et al. (2005)). La possibilite´ d’une source externe de me´thane
CH4 sous la forme d’un apport come´taire post-accre´tionnel avait aussi e´te´ propose´e (Zahnle et al.
(1992)). Son incapacite´ a` expliquer son abondance actuelle dans l’atmosphe`re de Titan et son
incompatibilite´ avec les premie`res de´terminations de fractionnements isotopiques, tels 36Ar/38Ar
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et CH4/CH3D, pousse`rent cependant a` l’e´carter (Owen (2000); Mousis et al. (2002b)).
Les premiers survols de Titan effectue´s a` l’arrive´e de la mission Cassini-Huygens auraient
eu tendance a` e´carter de´finitivement la pre´sence d’hydrocarbures liquides a` la surface de Titan
(Elachi et al. (2005); Porco et al. (2005)). C’e´tait sans compter sur les re´centes observations
radar des re´gions polaires nord du satellite effectue´es par Cassini lors du survol T16 (950 km
- 22 Juillet 2006). Ces observations reportent en effet les traces de re´seaux fluviatiles, qui ne
semblent cependant pas de´boucher sur d’anciens rivages asse´che´s tels que ceux de´crits lors de
la descente atmosphe´rique de Huygens (Tomasko et al. (2005)), mais connectent bien de vastes
structures sombres que tous les indices (structure, signature radar) indiquent eˆtre des surfaces
liquides. De futures observations devraient permettre de pre´ciser leur e´tendue globale afin de
tenter d’e´valuer ainsi leur contribution aux abondances atmosphe´riques des hydrocarbures. De
re´cents releve´s in situ de SSP (Surface Science Package) sur Huygens, ainsi que les observations
radar et infrarouges de Cassini sugge`rent unanimement quoi qu’il en soit la pre´sence sur Titan
d’une surface jeune au cryovolcanisme actif, et modele´e par d’importants re´servoirs de surface
ou de subsurface (Zarnecki et al. (2005); Sotin et al. (2005); Elachi et al. (2006).
Cette pre´somption d’existence du me´thane CH4 a` l’inte´rieur ou la surface du satellite, et
par la` meˆme son origine atmosphe´rique meˆme, est directement de´termine´e a` partir de la nature
des mate´riaux constitutifs primordiaux de celui-ci. Les mesures de densite´ du satellite (1,881
g.cm−3) font e´tat d’une composition mixte de silicates et de glace d’eau H2O (Mousis et al.
(2002a)). L’importance de la pre´sence de glace d’eau dans la structure interne de Titan re´-
side dans sa capacite´ a` capturer des gaz sous forme de clathrates. Ces complexes mole´culaires en
forme de cage, identifie´s pour la premie`re fois en 1945 par Palin et Powell (1945) et dans lesquels
viennent se pie´ger d’autres compose´s, sont d’une importance capitale pour expliquer l’origine
des compose´s volatiles dans les corps du Syste`me solaire et en particulier sur Titan (Bar-Nun
et al. (1985); Lunine et Stevenson (1985)). Les mode`les de formation du satellite font ainsi e´tat
d’importantes quantite´s de me´thane CH4 et d’ammoniaque NH3 dans la sous-ne´buleuse circum-
plane´taire primitive autour de Saturne. Pie´ge´s alors sous la forme de clathrates et d’hydrates
dans les plane´te´simaux qui forme`rent Titan, ces deux espe`ces auraient par la suite de´gaze´s par-
tiellement de la surface ou de l’inte´rieur du satellite pour former une atmosphe`re primitive tre`s
dense (Lunine et Stevenson (1987); Mousis et al. (2002a)). Les mesures isotopiques in situ de
l’atmosphe`re de Titan, effectue´es a` bord de la sonde Huygens et de l’orbiteur Cassini (Waite
et al. (2005); Niemann et al. (2005)), semblent d’ailleurs corroborer ces mode`les et confirmer
ainsi l’e´volution de l’atmosphe`re et de la structure interne du satellite qui en ont e´te´ de´duites (cf.
figure 6.4c). Une formation post-accre´tionnelle de me´thane CH4 au sein de cette meˆme structure
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interne a e´galement e´te´ sugge´re´e au travers de la re´duction de dioxyde de carbone CO2 dans
le noyau de silicates, selon des processus de « serpentinisation » similaires a` ceux trouve´s dans
les syste`mes hydrothermaux terrestres (Lowell et Rona (2002); Atreya et al. (2006)). Quelle que
soit son origine, d’importantes quantite´s de clathrates de me´thane CH4 seraient susceptibles
d’eˆtre toujours pre´sentes au sein la structure interne de Titan, e´tant donne´es ses conditions de
tempe´rature et de pression (Loveday et al. (2001)). Seules certaines conditions drastiques au sein
de la structure interne du satellite permettraient alors a` ces clathrates de de´gazer leur me´thane
CH4 (Sohl et al. (2003); Durham et al. (2003); Grasset et Pargamin (2005)), ce qui se traduirait
effectivement par des e´venements e´pisodiques a` la surface, telles des e´ruptions dues a` un cryo-
volcanisme actif (Lorenz (1996, 2002)), dont la mission Cassini-Huygens a permis de trouver les
traces (Sotin et al. (2005)) et les signatures atmosphe´riques (Niemann et al. (2005)).
Un mode`le d’e´volution et de dynamique de la structure interne et de la crouˆte de glace a
re´cemment e´te´ de´veloppe´ par Tobie et al. (2006). Ce travail, base´ sur plusieurs e´tudes expe´rimen-
tales caracte´risant les proprie´te´s physico-chimiques de la structure interne de Titan, et e´tudiant
plus particulie`rement la formation et la stabilite´ des clathrates, permet de reconstruire l’histoire
de de´gazage du me´thane CH4 (cf. figure 6.4). D’apre`s ce mode`le, il aurait e´te´ libe´re´ durant trois
e´pisodes de de´gazage, produits par la de´stabilisation thermique du re´servoir interne de clathrates
de me´thane dans la croˆute de glace meˆme. Le premier e´pisode de´coulerait de la diffe´rentiation de
l’inte´rieur, se produisant quelques centaines de millions d’anne´es apre`s l’accre´tion et conduisant
a` la formation d’un noyau rocheux entoure´ d’un e´pais manteau de glace, d’eau et de clathrates.
Le second e´pisode ferait suite au de´clenchement de la convection thermique dans le noyau ro-
cheux, il y a environ deux milliards d’anne´es. Enfin le troisie`me et dernier e´pisode, dans lequel
se trouverait actuellement Titan, serait provoque´ par des panaches de glace chaude remontant
jusqu’a` la base du re´servoir de clathrates de me´thane. Ces remonte´es convectives, relie´es a` la
cristallisation d’un oce´an interne constitue´ d’un me´lange d’eau H2O et d’ammoniaque NH3 en
proportions variables, entraˆıneraient la dissociation des clathrates et le de´gazage du me´thane
CH4, ainsi que la formation d’e´difices cryovolcaniques tel que celui observe´ par le spectrome`tre
IR/Visible VIMS (Visual and Infrared Mapping Spectrometer) et le RADAR (Radio Detection
And Ranging) de Cassini lors de son survol TA de Titan (1200 km - 26 Octobre 2004) (Sotin
et al. (2005); Elachi et al. (2005)).
Ce mode`le permet d’expliquer la plupart des caracte´ristiques de l’atmosphe`re et de la surface
de Titan. D’une part, le mode`le d’e´volution permet de faire le lien entre l’e´volution passe´e du
satellite et la composition isotopique de l’atmosphe`re actuelle mesure´e a` la fois par GCMS
(Gas Chromatograph Mass Spectrometer) de Huygens (Niemann et al. (2005)) et par INMS
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Fig. 6.4: E´volution temporelle de la structure interne et du rapport CHr4/CH
l
4 entre le taux de
relarguage et le taux de destruction photochimique du me´thane sur Titan (Tobie et al. (2006))
(Ion and Neutral Mass Spectrometer) sur Cassini (Waite et al. (2005)) ; le rapport isotopique
14N/15N indiquerait que l’azote N2 a bien e´te´ produit pendant, ou peu apre`s, l’accre´tion alors
que la pre´sence d’argon 40Ar et le rapport isotopique 12C/13C te´moigneraient tous deux d’une
activite´ interne accrue dans le passe´, en accord avec le mode`le des de´gazages e´pisodiques tardifs
(apre`s 4 Ga). D’autre part, ces derniers seraient en mesure de saturer l’atmosphe`re en me´thane
et d’induire de tre`s fortes pre´cipitations, permettant ainsi d’expliquer les vestiges des re´seaux
fluviatiles dendritiques observe´s par DISR (Descent Imager Spectral Radiometer) sur Huygens
lors de sa descente (Tomasko et al. (2005)), ainsi que les structures nuageuses au poˆle sud
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te´moignant localement de l’injection re´cente d’une quantite´ importante de me´thane CH4 dans
l’atmosphe`re (Roe et al. (2005); Schaller et al. (2006)).
L’activite´ cryovolcanique sur Titan est base´e, non pas sur les silicates a` la diffe´rence du vol-
canisme terrestre, mais sur la fusion et le de´gazage de la glace contenue dans la crouˆte externe.
Elle aurait duˆ eˆtre plus accrue par le passe´ quand la convection thermique s’y est initie´e (il y a
environ 500 millions d’anne´es) mais devrait cependant eˆtre toujours active. Par conse´quent, les
futures observations de Cassini devraient re´ve´ler un nombre plus important d’anciens e´difices
inactifs que d’e´difices re´cents et toujours actifs. En outre, comme la cristallisation de l’oce´an
a commence´ tardivement, les mesures gravime´triques effectue´es par Cassini devraient re´ve´ler
l’existence d’une couche d’eau liquide, quelques dizaines de kilome`tres sous la surface.
Pour leurs calculs de´crivant l’e´volution du rapport entre le taux de relarguage et le taux
de destruction photochimique du me´thane, illustre´ sur leur figure 6.4a, Tobie et al. (2006) ont
conside´re´ le taux de destruction photochimique sugge´re´ par Yung et al. (1984). Comme nous
l’avons pre´cise´ dans le chapitre pre´ce´dent, il serait cependant souhaitable de conside´rer les incer-
titudes photochimiques porte´es par les diffe´rents parame`tres cine´tiques dans les calculs de taux
de production et de destruction associe´s. Nous avons donc applique´ nos re´sultats pre´ce´dents aux
calculs de Tobie et al. (2006) en conside´rant non plus le taux de destruction photochimique par
Yung et al. (1984) mais ceux que nous avons calcule´s pre´ce´demment en utilisant les profils de
diffusion turbulente sugge´re´s par Strobel et al. (1992) et Toublanc et al. (1995). De manie`re
originale, cela nous permettra de tester sur les calculs de Tobie et al. (2006) l’influence des
incertitudes expe´rimentales attache´es aux processus photochimiques de l’atmosphe`re de Titan.
De fac¸on tre`s cohe´rente, nous retrouvons les trois e´pisodes de de´gazage de´crits par Tobie et al.
(2006). Les diffe´rences d’intensite´ et de dure´e de ces e´pisodes, qu’ils avaient de´ja` pu constater en
conside´rant une large gamme de parame`tres spe´cifiques a` la composition interne et a` la rhe´ologie
du satellite, prennent ici une toute autre ampleur. Un des re´sultats les plus frappants est notam-
ment que le me´thane CH4 pourrait ne pas eˆtre actuellement en e´quilibre dans l’atmosphe`re, sur
toute la gamme de parame`tres internes conside´re´e par Tobie et al. (2006) et ce quel que soit le
profil de diffusion turbulente adopte´. En effet, compte tenu des limites infe´rieures d’incertitude
sur les taux de destruction photochimiques conside´re´s ici (tirets bleus), le taux de relarguage du
me´thane ne serait pas suffisant aujourd’hui pour compenser sa destruction photochimique.
Cette application rapide et tre`s approximative de nos calculs pre´ce´dents ont eu pour ob-
jet d’illustrer le fait qu’il est crucial de re´former notre manie`re de concevoir, et d’utiliser, les
mode`les photochimiques actuels dans le but de comprendre les divers processus survenant dans
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Fig. 6.5: E´volution temporelle des rapports entre le taux de relarguage calcule´ par (Tobie et al.
(2006)) et nos taux de destruction photochimique du me´thane CH4 nominaux (lignes noirs),
minimaux (tirets rouges) et maximaux (tirets bleus) calcule´s en utilisant les profils de diffusion
turbulente Strobel et al. (1992) (haut) et Toublanc et al. (1995) (bas).
les environnements plane´taires, et pas seulement dans leurs atmosphe`res. L’e´tude de nombreux
processus relatifs a` la structure interne des corps plane´taires, comme c’est le cas ici, mais aussi
aux origines, a` l’e´volution et a` la distribution meˆme de la matie`re organique dans le Syste`me
solaire est en effet subordonne´e a` des mode`les photochimiques. Nous espe´rons ainsi avoir pu
te´moigner dans ces quelques dernie`res lignes du manuscrit de la pertinence de notre approche
the´orique en tant que ve´ritable outil d’analyse et de recherche en plane´tologie.
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Conclusions et perspectives
La mode´lisation s’impose comme un outil essentiel, comple´mentaire des donne´es observation-
nelles et des mesures expe´rimentales, offrant une description globale des environnements plane´-
taires, et notamment de l’atmosphe`re de Titan. Comprendre les processus physico-chimiques qui
ont lieu au sein de cet environnement doit permettre d’ame´liorer notre connaissance de sa nature
et de son e´volution et, plus ge´ne´ralement, de contribuer ainsi a` e´largir notre compre´hension du
Syste`me solaire.
Lors de ce travail de the`se, nous avons conc¸u et de´veloppe´ un programme d’e´tudes the´oriques
afin d’e´valuer la pre´cision des mode`les photochimiques de l’atmosphe`re de Titan. La plus grande
partie de ce travail a e´te´ consacre´e au de´veloppement des outils de recherche ne´cessaires pour
atteindre un tel objectif. Nous avons ainsi propose´ une description de´taille´e des incertitudes
photochimiques incluses dans les mode`les de l’atmosphe`re de Titan et illustre´ l’importance de
les inte´grer aux simulations nume´riques, d’une fac¸on rigoureuse et repre´sentative de leur na-
ture stochastique, afin d’en e´valuer la pertinence. Dans ce manuscrit, nous avons analyse´ en
particulier la propagation des incertitudes expe´rimentales attache´es aux constantes de re´actions
thermiques au moyen d’une approche de Monte-Carlo, et souligne´ leur influence sur les profils
d’abondance the´oriques d’un mode`le photochimique 1D de l’atmosphe`re de Titan.
Nous avons construit la toute premie`re base de donne´es relatives aux incertitudes photo-
chimiques spe´cifiques a` un mode`le de l’atmosphe`re de Titan. Pour ce faire, nous nous sommes
tout d’abord appuye´s sur une revue syste´matique, de´taille´e et critique des donne´es bibliogra-
phiques concernant les parame`tres photochimiques, en nous attachant tout particulie`rement a`
leur repre´sentativite´ dans les conditions de cet environnement. Nous avons ensuite propose´ une
quantification raisonne´e et raisonnable de leurs incertitudes dans l’objectif de les imple´menter
de fac¸on fructueuse dans les futurs mode`les photochimiques.
Nous n’oublions pas que la valeur de ce travail, comme celle de toute base de donne´es, ne
se mesure qu’a` un instant donne´. Un tel outil de recherche se doit alors d’allier dynamisme et
adaptabilite´ afin d’assurer la pertinence de ses estimations et il serait regrettable de ne´gliger sa
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maintenance et son actualisation continue. Ce travail de the`se porte ainsi un regard nouveau sur
l’e´troite interaction entre la mode´lisation et les expe´riences en laboratoire, et nous espe´rons que
les re´percussions potentielles de la propagation des incertitudes expe´rimentales sur nos re´sultats
the´oriques inciteront a` l’avenir un nombre croissant de mode´lisateurs a` construire, comple´ter
et/ou utiliser de telles bases de donne´es1.
L’approche de Monte-Carlo que nous avons applique´e a` nos simulations nume´riques, tant
0D que 1D, nous a permis justement d’e´valuer l’impact de cette propagation d’incertitudes
expe´rimentales, tout en conservant les non-line´arite´s du syste`me. Ainsi, nous avons d’abord
calcule´ les incertitudes totales sur les profils d’abondance the´oriques des hydrocarbures pre´sents
dans l’atmosphe`re de Titan qui, meˆme en se limitant a` un mode`le « pseudo-1D », se sont ave´re´s
tre`s importantes. Restreinte a` des approximations 0D et aux incertitudes sur la photochimie des
hydrocarbures, nous avons pu souligner l’importance d’e´tendre une telle e´tude a` un mode`le 1D,
afin de pouvoir e´tudier l’effet des processus de transport verticaux dans l’atmosphe`re de Titan et
de pouvoir e´galement inclure les compose´s azote´s et oxyge´ne´s. Nous avons duˆ cependant adopter
un certain nombre d’approximations dans l’e´laboration de notre mode`le 1D : simplification du
transfert radiatif et de la de´position des rayons cosmiques galactiques, omission de toute espe`ce
charge´e et par la` meˆme de la chimie ionosphe´rique, approximation sur l’opacite´ des ae´rosols. Bien
que restreinte, nous conside´rons que cette approche e´tait suffisante pour e´valuer l’impre´cision
spe´cifiquement ge´ne´re´e par les diffe´rents parame`tres photochimiques inclus dans tout mode`le de
l’atmosphe`re de Titan.
La prise en compte de cette impre´cision nous a permis d’expliquer d’une part la plupart
des observations disponibles et d’autre part les disparite´s existantes entre les observations et
les mode`les ante´rieurs de l’atmosphe`re de Titan eux-meˆmes, et ce sans contraintes arbitraires
supple´mentaires sur les constantes de re´actions ou sur les conditions aux limites du mode`le. Aux
altitudes correspondant aux donne´es observationnelles, cette impre´cision sur les re´sultats the´o-
riques peut en effet eˆtre tre`s significative et, en ne conside´rant que des incertitudes purement
chimiques repre´sentatives des conditions atmosphe´riques sur Titan, les distributions the´oriques
de certains profils d’abondance peuvent s’e´tendre sur plusieurs ordres de grandeur. Par conse´-
quent, toute comparaison entre les abondances the´oriques et les observations, ainsi que l’usage
qui en est fait, doit eˆtre traite´e avec pre´caution. Un des objectifs d’un mode`le photochimique
est pourtant de reproduire, d’interpre´ter et de pre´dire les observations ainsi que de contraindre
certains parame`tres physiques et chimiques (coefficient de diffusion turbulente, conditions aux
1La base de donne´e e´labore´e d’ailleurs dans le cadre de ma the`se sera accessible en ligne sur la page du Groupe
de Physico-Chimie Organique Spatiale (Laboratoire Interuniversitaire des Syste`mes Atmosphe´riques, Universite´
Paris XII) consacre´e a` Titan : http ://www.lisa.univ-paris12.fr/GPCOS/titan/Titan-home.htm
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limites, opacite´ des ae´rosols, . . . ). La prise en compte des incertitudes lors de ce travail a permis
de montrer que ces parame`tres ne sont sans doute pas aussi e´troitement contraints que ce qui
pourrait eˆtre attendu pour un mode`le de l’atmosphe`re de Titan.
D’une part, les incertitudes sur les profils d’abondance the´oriques sont telles que la cohe´rence
avec les observations est assure´e quelque soit la modification du mode`le photochimique consi-
de´re´e : addition et/ou modification des parame`tres photochimiques, des processus physiques
conside´re´s et des approximations adopte´es. Nous avons illustre´ ce proble`me en testant la sensi-
bilite´ de nos profils d’abondances the´oriques, et de leurs incertitudes attache´es, au coefficient de
diffusion turbulente K(z). Ce parame`tre libre des mode`les photochimiques y est ine´vitablement
estime´ et adapte´ pour accorder les re´sultats the´oriques aux observations, et ce de fac¸on souvent
artificielle. Nous avons notamment montre´ que les profils d’abondance de nombreuses espe`ces,
et tout particulie`rement le diace´tyle`ne C4H2, sont notamment cohe´rents avec les observations
quelque soit le coefficient de diffusion turbulente K(z) adopte´, parmi un ensemble de profils de
diffusion turbulente repre´sentatif de ce qui peut eˆtre trouve´ dans la litte´rature. Nous avons pu
e´galement confirmer l’inte´reˆt de conside´rer le me´thane CH4, l’eau H2O et l’acide cyanhydrique
HCN pour la de´termination du coefficient de diffusion turbulente K(z) a` diffe´rentes altitudes,
du moins a` celles ou` leurs profils d’abondance semblent n’eˆtre sensibles qu’aux phe´nome`nes de
transport verticaux et ne pre´sentent pas, ou peu, d’incertitudes relie´es aux processus chimiques.
D’autre part, la propagation des incertitudes expe´rimentales dans l’atmosphe`re de Titan
induit e´galement d’importantes incertitudes sur les taux de production et de destruction pho-
tochimiques. Assigner des voies re´actionnelles pre´ponde´rantes dans le sche´ma photochimique
repre´sentatif de l’atmosphe`re de Titan - et promouvoir par conse´quence des de´terminations
expe´rimentales spe´cifiques - sur les seules bases de leurs valeurs nominales est injustifie´, voire
hasardeux, sans une analyse comple`te des incertitudes du syste`me. Nous avons illustre´ ce pro-
ble`me en e´tudiant en particulier le budget photochimique du me´thane CH4, et nous avons pu
effectivement ve´rifier l’importance relative que peut potentiellement prendre sa re´action avec
le radical me´thylidyne CH + CH4 dans le calcul de son taux de destruction photochimique,
compare´e aux processus photolytiques envisage´s traditionnellement, et ce quelque soit le profil
de diffusion turbulente conside´re´.
Enfin, toutes conclusions relatives a` l’inte´reˆt d’une description plus aboutie de certains pro-
cessus physiques ou chimiques dans les mode`les photochimiques de l’atmosphe`re de Titan, tels
que la nature fractale des ae´rosols, diffe´rents sche´mas de polyme´risation des compose´s lourds,
. . . , doivent eˆtre conside´re´es avec pre´caution, dans la mesure ou` les variations des profils d’abon-
dance que ces processus entraˆınent sont infe´rieures a` celles induites par les seules incertitudes
purement chimiques. Dans un tel syste`me stochastique, trouver un jeu de parame`tres permettant
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d’ame´liorer cette cohe´rence avec les observations n’est donc pas une ve´ritable ame´lioration du
mode`le.
Le travail pre´sente´ soule`ve de nombreuses questions et augure de nombreux de´veloppements.
Un des proble`mes importants de notre mode`le est la sous-estimation inexplique´e de l’abon-
dance de dioxyde de carbone CO2 dans la basse stratosphe`re. Cet e´cart entre les re´sultats
the´oriques et les donne´es observationnelles re´sulte vraisemblablement d’un de´faut dans la des-
cription des flux de compose´s oxyge´ne´s conside´re´s. Une des perspectives directes de ce travail
est donc d’ame´liorer dans le futur la repre´sentativite´ de la nature des particules interplane´taires
et microme´te´orites implique´es dans l’origine des compose´s oxyge´ne´s sur Titan.
En outre, nous avons brie`vement e´voque´ la ne´cessite´ de de´velopper a` l’avenir une me´thode
statistique nous permettant d’effectuer de ve´ritables e´tudes de sensibilite´ du sche´ma chimique,
qui seules permettront d’identifier les parame`res photochimiques d’importance pour un mode`le
de l’atmosphe`re de Titan, a` l’origine de la majeure partie de l’incertitude dans les re´sultats
the´oriques. Notre e´tude des re´actions « C4H + RH », dont les constantes cine´tiques nous ont
e´te´ fournies dans le cadre d’une collaboration avec S. Le Picard et C. Berteloite du laboratoire
PALMS (Physique des Atomes, Lasers, Mole´cules, Surfaces) de l’Universite´ Rennes I, ont en
effet illustre´ les limites de notre approche focalise´e uniquement sur l’e´valuation de l’impre´cision
globale attache´e aux re´sultats the´oriques d’un mode`le photochimique de l’atmosphe`re de Titan.
Il est important de rappeler encore une fois que nous n’avons probablement estime´ au cours
de ce travail de the`se qu’une limite infe´rieure des incertitudes sur les profils d’abondance the´o-
riques. Nous n’y avons en effet pas conside´re´ la propagation des incertitudes spe´cifiques aux
processus de photodissociation. La nature stochastique d’un tel mode`le de l’atmosphe`re de Ti-
tan ne nous permettant cependant pas d’extrapoler nos re´sultats pre´sents avec certitude, seule
une e´tude re´unissant toutes les sources d’incertitudes photochimiques existant dans un mode`le
de l’atmosphe`re de Titan serait vraiment repre´sentative de la pre´cision globale attache´e aux
simulations nume´riques, ce qui permettrait de meilleures comparaisons aux observations. Il nous
faudrait alors dans le futur re´ussir a` coupler de fac¸on satisfaisante les incertitudes spe´cifiquement
propage´es au sein du module de transfert radiatif d’une part et au sein du module photochimique
d’autre part.
Les outils de´veloppe´s lors de cette the`se l’ont e´te´ dans un contexte suffisamment ge´ne´ral pour
pouvoir eˆtre facilement inte´gre´s a` des applications diverses, que nous n’avons pas exploite´es dans
ce manuscrit, et dont voici diffe´rents the`mes :
– E´tude de spectres the´oriques. Les donne´es observationnelles expose´es dans ce manuscrit
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sont pour la plupart issues d’un traitement nume´rique de spectres observationnels the´o-
riques ayant e´te´ confronte´s a` des spectres observationnels bruts. Afin de s’affranchir des
propres approximations de ces e´tapes nume´riques, il serait utile de pouvoir calculer des
spectres observationnels the´oriques a` partir des profils d’abondance calcule´s et de per-
mettre ainsi de plus fructueuses comparaisons entre les observations brutes et les re´sultats
the´oriques, notamment en leur incluant des barres d’erreur the´oriques de´rive´es de celles
de´crites dans ce travail.
– E´tude du couplage entre l’ionosphe`re et la stratosphe`re, et tout particulie`rement entre
la chimie des neutres et des ions. Ce travail est particulie`rement pertinent e´tant donne´
l’importante corre´lation ayant e´te´ pre´ce´demment reporte´e quant a` leurs influences relatives.
Il serait donc inte´ressant d’e´valuer l’impact, spe´cialement dans la haute stratosphe`re, de ces
incertitudes attache´es aux profils d’abondances des compose´s neutres sur un mode`le de la
ionosphe`re de Titan, voire sur sa pre´cision meˆme, et inversement. De telles analyses croise´es
de propagation d’incertitudes sur les re´actions neutres-neutres et ions-neutres pourraient
eˆtre de´terminantes pour l’interpre´tation de´licate des donne´es Cassini/INMS (Ion Neutral
Mass Spectrometer) et Cassini/UVIS (UltraViolet Imaging Spectrograph).
– Extension aux atmosphe`res des plane`tes ge´antes - Approche comparative. De re´centes
e´tudes appliquant le meˆme sche´ma re´actionnel a` Titan et aux plane`tes ge´antes (Lee et al.
(2000) ; Lebonnois et al. (2005)) ont souligne´ l’existence de similitudes et de diffe´rences
dans les photochimies de ces divers corps plane´taires. D’apre`s ces e´tudes, un sche´ma re´-
actionnel adapte´ a` une plane`te en particulier pourrait ne pas l’eˆtre pour une autre, ce qui
te´moignerait alors de l’existence de proble`mes dans le sche´ma propose´ lui-meˆme. Notre ap-
proche pourrait avantageusement remplacer les mode`les photochimiques classiques dans le
cadre de ces e´tudes comparatives, et nuancer quelque peu leurs conclusions. Il serait en effet
tre`s inte´ressant de comparer les re´sultats obtenus pour ces autres atmosphe`res avec ceux
de cette the`se. A` la lumie`re des incertitudes expe´rimentales sur les profils d’abondance que
nous avons estime´es, un seul et meˆme sche´ma re´actionnel pourrait bel et bien eˆtre adapte´
a` la mode´lisation de ces diffe´rentes atmosphe`res. Une telle e´tude ne´cessiterait cependant
d’e´tendre notre propre revue syste´matique, de´taille´e et critique des donne´es bibliogra-
phiques concernant les parame`tres photochimiques a` toutes les conditions rencontre´es au
sein de ces diffe´rents environnements plane´taires (a` basse tempe´rature e´galement mais
base´s pour la plupart sur l’hydroge`ne mole´culaire H2).
Les contraintes sur l’approche de Monte-Carlo et le mode`le photochimique que nous avons
de´veloppe´s sont apporte´es par les diffe´rentes observations des abondances dans l’atmosphe`re de
Titan. Les re´sultats d’une sonde comme Cassini-Huygens, une fois reproduits par des calculs
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photochimiques, valideront de manie`re tre`s forte cet outil finalise´. Ainsi, non seulement celui-
ci servira-t-il a` l’interpre´tation des donne´es concernant Titan, mais pourra-t-il contribuer de
plus a` l’e´tude des autres plane`tes et constituer un instrument puissant et tre`s cohe´rent d’e´tude
des processus physico-chimiques dans les atmosphe`res plane´taires et plus ge´ne´ralement dans les
environnements extraterrestres.
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Annexe A
Observations
Compose´s Altitude (km) Instrument Abondances observe´es Re´fe´rences
N†2 0−200 RSS 0.85 − 0.98 Lindal et al. (1983),
1000 UVS Broadfoot et al. (1981)
CH†4 1400 Voyager UVS 20 ± 2% Strobel et al. (1992),
1130 8 ± 3% Smith et al. (1982)
1000 6 ± 1%
> 825 1 − 2%
725 0.1 − 0.3 %
Tropopause 0.026 − 0.05 % Strobel et al. (1992),
44−250 CIRS 1.6 ± 0.5 × 10−2 Flasard et al. (2005)
1174−1230 INMS 2.19 ± 0.002 × 10−2 Waite et al. (2005)
CH3D Voyager IRIS EQ
‡ : 1.1+0.7−0.6 × 10
−2 Coustenis et Be´zard (1995)
ISO 6.7+2.9−1.9 × 10
−6 Coustenis et al. (2003)
H2 0−300 Voyager IRIS 6 × 10
−4
− 1.4 × 10−3 Samuelson et al. (1997b)
1174−1230 INMS 4.05 ± 0.03 × 10−3 Waite et al. (2005)
C2H
†
2 700 Voyager UVS 10
−3
− 2.2 × 10−2 Samuelson et al. (1997b)
300+80−60 Voyager IRIS NP
‡ : 4.7+3.5−2.1 × 10
−6 Coustenis et al. (1991)
180+50−30 NP
‡ : 2.3+1.6−1 × 10
−6
125+50−40 EQ
‡ : 2.85+1−1.2 × 10
−6 Coustenis et Be´zard (1995)
75−260 ISO 5.5 ± 0.5 × 10−6 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 3.0+0.1−0.2 × 10
−6 Flasard et al. (2005)
1174−1230 INMS 1.89 ± 0.05 × 10−4 Waite et al. (2005)
C2H
†
4 180
+50
−30 Voyager IRIS NP
‡ : 3.0+2.8−2.1 × 10
−6 Coustenis et al. (1991)
125+50−40 EQ
‡ : 1.5+0.5−0.8 × 10
−7 Coustenis et Be´zard (1995)
75−260 ISO 1.2 ± 0.3 × 10−7 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 2.1+0.7−0.2 × 10
−7 Flasard et al. (2005)
1174−1230 INMS 2.59 ± 0.70 × 10−7 Waite et al. (2005)
5.26 ± 0.08 × 10−4
C2H
†
6 300
+80
−60 Voyager IRIS NP
‡ : 1.5+2.6−0.9 × 10
−5 Coustenis et al. (1991)
180+50−30 NP
‡ : 1.0+1.4−0.6 × 10
−5
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Compose´s Altitude (km) Instrument Abondances observe´es Re´fe´rences
125+50−40 EQ
‡ : 1.5+0.6−0.8 × 10
−5 Coustenis et Be´zard (1995)
105−300 IRHS−IRTF 8.8 ± 2.2 × 10−6 Livengood et al. (2002)
75−260 ISO 2.0 ± 0.8 × 10−6 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 1.8+0.3−0.45 × 10
−5 Flasard et al. (2005)
1174−1230 INMS 1.21 ± 0.06 × 10−4 Waite et al. (2005)
CH3C2H 300
+80
−60 Voyager IRIS NP
‡ : 6.2+4.0−2.5 × 10
−8 Coustenis et al. (1991)
180+50−30 NP
‡ : 2.0+1.1−0.8 × 10
−8
105+55−30 EQ
‡ : 4.4+1.7−2.1 × 10
−9 Coustenis et al. (1989)
105+55−30 EQ
‡ : 6.5+2.0−2.5 × 10
−9 Coustenis et Be´zard (1995)
75−260 ISO 1.2 ± 0.4 × 10−8 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 9.0+1−1.5 × 10
−9 Flasard et al. (2005)
1174−1230 INMS 3.86 ± 0.22 × 10−6 Waite et al. (2005)
CH2CCH2 75−260 ISO < 2.0 × 10
−9 Coustenis et al. (2003)
C3H8 180
+50
−30 Voyager IRIS NP
‡ : 5.0+4.0−3.5 × 10
−7 Coustenis et al. (1991)
105+55−30 EQ
‡ : 7.0 ± 4.0 × 10−7 Coustenis et Be´zard (1995)
90−250 TEXES−IRTF 6.2 ± 1.2 × 10−7 Roe et al. (2003)
75−260 ISO 2.0 ± 1.0 × 10−7 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 5.9+2.1−2.0 × 10
−7 Flasard et al. (2005)
C4H
†
2 300
+80
−60 Voyager IRIS NP
‡ : 4.2+3.3−2.1 × 10
−8 Coustenis et al. (1991)
180+50−30 NP
‡ : 2.7+2.0−1.2 × 10
−8
105+55−30 EQ
‡ : 1.5 ± 0.7 × 10−9 Coustenis et Be´zard (1995)
75−260 ISO 2.0 ± 0.5 × 10−9 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 1.3+0.3−0.2 × 10
−9 Flasard et al. (2005)
C6H6 75−260 ISO 4.0 ± 3.0 × 10
−10 Coustenis et al. (2003)
HCN† 300+80−60 Voyager IRIS NP
‡ : 2.3+1.8−1.4 × 10
−7 Coustenis et al. (1991)
180+50−30 NP
‡ : 4.0+2.8−2.2 × 10
−7
125+50−40 EQ
‡ : 1.95+0.50−0.90 × 10
−7 Coustenis et Be´zard (1995)
450 IRAM − Pico Veleta 8.05+4.05−2.56 × 10
−7 Marten et al. (2002)
400 7.10+3.30−2.16 × 10
−7
345 3.80+1.84−1.30 × 10
−7 Hidayat et al. (1997)
300 5.2+6.6−3.9 × 10
−6 Tanguy et al. (1990)
5.65+2.05−1.66 × 10
−7 Marten et al. (2002)
295 3.7+1.4−1.2 × 10
−7 Hidayat et al. (1997)
245 3.6+1.2−1.1 × 10
−7
200 3.5+1.2−1.1 × 10
−7 Hidayat et al. (1997)
6.2+1.9−2.1 × 10
−7 Tanguy et al. (1990
4.50+1.49−1.27 × 10
−7 Marten et al. (2002)
170 2.0+0.3−0.4 × 10
−7 Hidayat et al. (1997)
3.3+0.9−0.8 × 10
−7 Tanguy et al. (1990)
155 1.60+0.40−0.42 × 10
−7 Hidayat et al. (1997)
110 5.0+1.1−0.9 × 10
−8
100 5.0+1.0−1.0 × 10
−8 Hidayat et al. (1997)
7.5+8.0−3.0 × 10
−8 Tanguy et al. (1990)
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Compose´s Altitude (km) Instrument Abondances observe´es Re´fe´rences
3.99+1.98−0.91 × 10
−8 Marten et al. (2002)
75−260 ISO 3.0 ± 0.5 × 10−7 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 2.0+0.3−0.3 × 10
−7 Flasard et al. (2005)
CH3CN 500 IRAM − Pico Veleta 4.43
+2.20
−1.70 × 10
−8 Marten et al. (2002)
400 2.85+1.47−1.10 × 10
−8
300 1.48+0.76−0.58 × 10
−8
320 1.0 × 10−8 Be´zard et al. (1993)
200 7.66+4.00−3.10 × 10
−9 Marten et al. (2002)
250 3.5 × 10−9 Be´zard et al. (1993)
180 1.5 × 10−9
100 5.26+6.20−3.20 × 10
−12 Marten et al. (2002)
HC3N
† 300+80−60 Voyager IRIS NP
‡ : 2.5+1.1−1.0 × 10
−7 Coustenis et al. (1991)
180+50−30 NP
‡ : 8.4+3.0−3.5 × 10
−8
105+55−30 EQ
‡ : ≤ 8.4 × 10−9 Coustenis et Be´zard (1995)
500 IRAM − Pico Veleta 6.8+5.3−3.0 × 10
−8 Marten et al. (2002)
400 1.02+0.88−0.44 × 10
−8
300 1.00+0.99−0.50 × 10
−9
200 2.91+2.80−1.20 × 10
−11
100 8.56+7.80−2.60 × 10
−13
75−260 ISO 5.0 ± 3.5 × 10−10 Coustenis et al. (2003)
98−187 CIRS 10°S : 1.05+0.55−0.26 × 10
−9 Flasard et al. (2005)
C2N
†
2 300
+80
−60 Voyager IRIS NP
‡ : 1.6+2.6−1.0 × 10
−8 Coustenis et al. (1991)
180+50−30 NP
‡ : 5.5+5.0−2.2 × 10
−9
105+55−30 EQ
‡ : ≤ 1.0 × 10−9 Coustenis et Be´zard (1995)
C4N2 Voyager IRIS Phase solide Samuelson et al. (1997a)
H2O 400 ISO 8.0
+6.0
−4.0 × 10
−9 Coustenis et al. (1998)
> 40 4.0 × 10−10
CO Troposphe`re VLT 2.2 × 10−5 − 4.2 × 10−5 Lellouch et al. (2003)
200−300 OVRO 5.2 ± 1.2 × 10−5 Gurwell et Muhleman (2000)
40−200 5.2 ± 0.6 × 10−5
350 IRAM − Pico Veleta 4.8+3.8−1.5 × 10
−6 Hidayat et al. (1998)
175 2.4+0.5−0.5 × 10
−5
60 2.9+0.9−0.5 × 10
−5
44−250 CIRS 4.5 ± 1.5 × 10−5 Flasard et al. (2005)
CO2 180
+50
−30 Voyager IRIS NP
‡ : ≤ 7.0 × 10−9 Coustenis et al. (1991)
∼ 180 EQ‡ : 1.4 × 10−8 Coustenis et al. (1989)
105+55−30 EQ
‡ : 1.45+0.35−0.55 × 10
−8 Coustenis et Be´zard (1995)
98−187 CIRS 10°S : 1.6+0.4−0.3 × 10
−8 Flasard et al. (2005)
† Vervack (1997) et Vervack et al. (2004) ont effectue´ une re´analyse des observations Voyager UVS dans la haute atmosphe`re
pour ces consituents.
‡ Les observations Voyager IRIS sont conside´re´es ici dans les re´gions polaires nord (NP) et les re´gions e´quatoriales (EQ).
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Fig. B.1: Section efficace du radical me´thyl CH3
Fig. B.2: Section efficace du me´thane CH4
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Fig. B.3: Section efficace de l’ace´tyle`ne C2H2
Fig. B.4: Section efficace du radical vinyl C2H3
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Fig. B.5: Section efficace de l’e´thyle`ne C2H4
Fig. B.6: Section efficace de l’e´thane C2H6
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Fig. B.7: Section efficace du radical propargyl C3H3
Fig. B.8: Section efficace du me´thylace´tyle`ne CH3C2H
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Fig. B.9: Section efficace de l’alle`ne CH2CCH2
Fig. B.10: Section efficace du propyle`ne C3H6
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Fig. B.11: Section efficace du propane C3H8
Fig. B.12: Section efficace du diace´tyle`ne C4H2
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Fig. B.13: Section efficace du vinylace´tyle`ne C4H4
Fig. B.14: Section efficace du 1-butyne C4H6
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Fig. B.15: Section efficace du triace´tyle`ne C6H2
Fig. B.16: Section efficace du benze`ne C6H6
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Fig. B.17: Section efficace du te´traace´tyle`ne C8H2
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Fig. B.18: Section efficace de l’acide cyanhydrique HCN
Fig. B.19: Section efficace de l’ace´tonitrile CH3CN
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Fig. B.20: Section efficace du cyanoace´tyle`ne HC3N
Fig. B.21: Section efficace du cyanoge`ne C2N2
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Fig. B.22: Section efficace du dicyanoace´tyle`ne C4N2
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Fig. B.23: Section efficace de l’eau H2O
Fig. B.24: Section efficace du dioxyde de carbone CO2
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Re´actions Sections efficaces d’absorption Fσ Rendements quantiques Fq
J1 H2 + hν −→ H + H Atreya (1986)
J2 CH3 + hν −→
1CH2 + H Okabe (1978) 1.2 1,0 [216 nm] Parkes (1973)
J3a CH4 + hν −→ CH3 + H Chen and Wu (2004) at 150 K [120-142] 1.15 1,0 [>120 nm] ; 0.291 [Lyman α] Wang et al. (2000) 1.5
J3b CH4 + hν −→
1CH2 + H + H and 370 K [142-143] 0.055 [Lyman α]
J3c CH4 + hν −→
1CH2 + H2 0.584 [Lyman α]
J3d CH4 + hν −→ CH + H2 + H 0.07 [Lyman α]
J4a C2H2 + hν −→ C2H + H Wu et al. (2001) at 150 K [117-211] 1.35 0.3 Okabe (1981) ; Okabe (1983) ; 1.5
J4b C2H2 + hν −→ C2 + H2 and 295 K [215-225] 0.1 Seki and Okabe (1993)
J5 C2H3 + hν −→ C2H2 + H Fahr et al. (1998) 1.35 1.0 Fahr et al. (1998)
J6a C2H4 + hν −→ C2H2 + H2 Wu et al. (2004) at 140 K 1.2 0.58 [118-174] ; 0.73 [175-210] Holland et al. (1997) ; 1.25
J6b C2H4 + hν −→ C2H2 + H + H 0.42 [118-174] ; 0.27 [175-210] Chang et al. (1998)
J7a C2H6 + hν −→ C2H4 + H2 Chen and Wu (2004) at 150 K 1.2 0.56 [113-170] ; 0.12 [Lyman α] Akimoto et al. (1965) ; 1.25
J7b C2H6 + hν −→ C2H4 + H + H 0.14 [113-170] ; 0.30 [Lyman α] Hampson and McNesby (1965) ;
J7c C2H6 + hν −→ C2H2 + H2 + H2 0.27 [113-170] ; 0.25 [Lyman α] Lias et al. (1970) ;
J7d C2H6 + hν −→ CH4 +
1CH2 0.02 [113-170] ; 0.25 [Lyman α] Mount and Moos (1978)
J7e C2H6 + hν −→ CH3 + CH3 0.01 [113-170] ; 0.08 [Lyman α] Mount and Moos (1978)
J8a C3H3 + hν −→ C3H2 + H Fahr et al. (1997) 1.35 0.96 [230-300] Jackson et al. (1991) 1.25
J8b C3H3 + hν −→ C3H + H2 0.04 [230-300]
J9a CH3C2H + hν −→ C3H3 + H Chen et al. (2000) at 200 K 1.4 0.56 [120-220] Ho et al. (1998) ; 1.1
J9b CH3C2H + hν −→ C3H2 + H2 0.44 [120-220] Sun et al. (1999)
J10a CH2CCH2 + hν −→ C3H3 + H Chen et al. (2000) at 295 K [120-129] 1.4 0.64 [120-233] Seki and Okabe (1992) ; 1.1
J10b CH2CCH2 + hν −→ C3H2 + H2 and 200 K [130-233] 0.36[120-233] Ni et al. (1999) ; Sun et al. (1999)
J11a C3H6 + hν −→ C3H5 + H Samson (1962) [120-160] ; 1.45 0 [120-135] ; 0 [136-155] ; 0.565 [156-175] ; 0.41 [176-195] Collin (1988) 1.25
J11b C3H6 + hν −→ CH3C2H + H2 Fahr and Nayak (1996) at 223 K [160-200] 0.11 [120-135] ; 0.11 [136-155] ; 0.01 [156-175] ; 0.01 [176-195]
J11c C3H6 + hν −→ CH2CCH2 + H2 0.17 [120-135] ; 0.22 [136-155] ; 0.01 [156-175] ; 0.01 [176-195]
J11d C3H6 + hν −→ C2H4 +
1CH2 0.06 [120-135] ; 0.04 [136-155] ; 0.02 [156-175] ; 0.03 [176-195]
J11e C3H6 + hν −→ C2H3 + CH3 0.21 [120-135] ; 0.27 [136-155] ; 0.335 [156-175] ; 0.4 [176-195]
J11f C3H6 + hν −→ C2H2 + CH4 0.05 [120-135] ; 0.03 [136-155] ; 0.05 [156-175] ; 0.04 [176-195]
J12a C3H8 + hν −→ C3H6 + H2 Calvert and Pitts (1966) 1.35 0.34 [120-135] ; 0.66 [136-154] ; 0.94 [155-163] Johnston et al. (1978) 1.25
J12b C3H8 + hν −→ C2H6 +
1CH2 0.09 [120-135] ; 0.04 [136-154] ; 0 [155-163]
J12c C3H8 + hν −→ C2H5 + CH3 0.35 [120-135] ; 0.19 [136-154] ; 0 [155-163]
J12d C3H8 + hν −→ C2H4 + CH4 0.22 [120-135] ; 0.11 [136-154] ; 0.06 [155-163]
J13a C4H2 + hν −→ C4H+ H Kloster-Jensen et al. (1974) [120-160] ; 1.65 0.2 [120-180] ; 0 [181-205] : 0 (206-264] Glicker and Okabe (1987) 1.5
J13b C4H2 + hν −→ C2H2 + C2 Fahr and Nayak (1994) at 223 K [160-196] ; 0.1 [120-180] ; 0.06 [181-205] ; 0 [206-264]
J13c C4H2 + hν −→ C2H + C2H Smith et al. (1998) at 193 K [196-250]. 0.03 [120-180] ; 0.01 [181-205] ; 0 [206-264]
J13d C4H2 + hν −→ C4H
∗
2 253 K [250-251] and 293 K [252-264] 0.67 [120-180] ; 0.93 [181-205] ; 1 [206-264]
J14a C4H4 + hν −→ C4H2 + H2 Okabe (1981) (same as C4H2) [120-160] ; 1.45 0.8 Gladstone (1996) 1.5
J14b C4H4 + hν −→ C2H2 + C2H2 Fahr and Nayak (1996) at 223 K [160-240] 0.2
J15a C4H6 + hν −→ C4H4 + H2 Fahr and Nayak (1994) at 218 K 1.35 0.05 Bergmann and Demtro¨der (1968) 1.25
J15b C4H6 + hν −→ C2H3 + C2H3 0.1
J15c C4H6 + hν −→ C2H4 + C2H2 0.17
J15d C4H6 + hν −→ C3H3 +CH3 0.4
J15e C4H6 + hν −→ C4H5 + H 0.28
J16a C6H2 + hν −→ C6H + H Kloster-Jensen et al. (1974) [120-190] ; 1.45 0.2 [120-189] ; 0 [190-305] Wilson and Atreya (2003) 1.5
J16b C6H2 + hν −→ C4H+ C2H Shindo et al. (2003) at 233 K [190-305] 0.13 [120-189] ; 0.07 [190-305]
J17a C6H6 + hν −→ C6H5 + H Rennie et al. (1998) 1.45 0.8 [120-220] ; 0 [220-271] Wilson and Atreya (2003) 1.5
J17b C6H6 + hν −→ C6H4+ H2 0.16 [120-220] ; 0.96 [220-271]
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J17c C6H6 + hν −→ C5H3+ CH3 0.04
J18a C8H2 + hν −→ C4H + C4H Kloster-Jensen et al. (1974) (same as C6H2) [120-190] ; 1.5 0.2 [120-164] ; 0 [165-313] Wilson and Atreya (2003) 1.5
J18b C8H2 + hν −→ C6H+ C2H Be´nilan et al. at 238 K [190-213] (pers. comm.) 0.13 [120-164] ; 0.07 [190-313]
J19 N2 + hν −→ N(
2D) + N(4S) Okabe (1978) 1.2 1.5
J20 NH3 + hν −→ NH2 + H Chen et al. (1999) at 175 K [170-223] and 295 K [224-226] 1.15 1.0 McNesby and Okabe (1962) 1.25
J21 HCN+ hν −→ CN + H Lee (1980) 1.5 1.0 Lee (1980) 1.25
J22a HC3N+ hν −→ C3N + H Connors et al. (1974) [120-163] ; 1.45 0.09 Halpern et al. (1988, 1990) ; 1.25
J22b HC3N+ hν −→ CN + C2H Be´nilan et al. (1994) at 213 K [184-229] 0.3 [120-150] ; 0.05 [151-260] Clarke and Ferris (1995)
J23 CH3CN+ hν −→ CN + CH3 Nuth and Glicker (1982) 1.35 1.0 Halpern and Tang (1985) 1.25
J24 C2N2 + hν −→ CN + CN Connors et al. (1974) ; Be´nilan et al. 1.45 1.0 Cody et al. (1977) ; Jackson and 1.25
at 293 K [185-215] and 183 K [215-225] (pers. comm.) Halpern [1979] ; Eng et al. (1996)
J25 C4N2 + hν −→ C3N + CN Connors et al. (1974) [120-177] ; 1.45 0.3 Halpern et al. (1990) 1.2
Be´nilan et al. (1996) at 233 K [195-274]
J26a H2O + hν −→ OH + H Yoshino et al. (1996a) ; 1.3 0.78 [126-145] ; 1.0 [146-200] Stief et al. (1975) ; 1.1
J26b H2O + hν −→ O(
1D) + H2 Cantrell et al. (1997) 0.11 [126-145] ; 0 [146-200] Mordaunt et al. (1994)
J26c H2O + hν −→ O(
3P) + H + H 0.11 [126-145] ; 0 [146-200]
J27 OH + hν −→ O(1D) + H Huebner et al. (1992) 1.2 variable Van Dishoeck and Dalgarno (1974) 1.1
J28a CO2 + hν −→ CO + O(
3P) Yoshino et al. (1996b) ; 1.15 1.0 [121-167] ; 0 [168-216] Okabe (1978) 1.1
J28b CO2 + hν −→ CO + O(
1D) 0 [121-167] ; 1.0 [168-216] 1.2
J29a H2CO + hν −→ CO + H2 Huebner et al. (1992) 1.2 variable Clark et al. (1978) ; 1.1
J29b H2CO + hν −→ HCO + H variable Calvert and Pitts et al. (1966)
J30 NO + hν −→ O(3P) + N(4S) Huebner et al. (1992) 1.2 1.0 Huebner et al. (1992) 1.1
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Annexe D
Liste des re´actions
Cette annexe donne les constantes de re´actions utilise´es dans notre mode`le photochimique
en fonction de la tempe´rature T . Les re´actions a` deux corps sont exprime´es en mole´cules
cm3mole´cule−1s−1 et les re´actions a` trois corps en cm6mole´cule−2s−1. Ces dernie`res sont de
la forme A + B + M −→ C + M, ou` M est un compose´ quelconque. La constante de re´ac-
tion s’obtient a` partir des constantes de vitesse de´termine´es dans les gammes de haute et basse
pression, k∞ et k0 respectivement, par la relation :
k(T ) =
k∞k0[M]
k∞ + k0[M]
(D.1)
ou` [M] est la concentration totale en compose´ M, assimile´ a` l’azote mole´culaire N2 dans l’atmo-
sphe`re de Titan dont c’est le compose´ majoritaire.
Un tre`s petit nombre de ces re´actions a` trois corps pre´sentent un seul taux de re´action au
lieu des constantes de re´actions dans les gammes de haute et basse pression. Ceci est duˆ a` la
me´connaissance de certaines constantes, pour lesquelles aucune estimation expe´rimentale n’est
disponible. Certaines de ces constantes ne sont en outre connues qu’a` tempe´rature ambiante,
ou pour un tiers-corps M diffe´rent de N2, d’ou` la ne´cessite´ de les extrapoler aux conditions
repre´sentatives de l’atmosphe`re de Titan.
Afin de d’e´valuer l’impre´cision attache´e a` une telle de´marche, nous pre´sentons e´galement
notre propre e´valuation de leur facteur d’incertitude a` tempe´rature ambiante Fi(300 K) et de
leur coefficient d’extrapolation d’incertitudes a` basse tempe´rature g1.
1Les parame`tres Fi(300 K) = 2.00 g = 100 sont marque´s d’un aste´risque
∗ lorsque leur valeur a bien e´te´
de´termine´e d’apre`s notre revue des incertitudes photochimiques et non pas suite aux ine´vitables estimations que
nous avons du faire sur l’ensemble du sche´ma chimique (cf. section 4.3.2).
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D.1 Chimie des compose´s carbone´s
Re´actions Constantes de vitesse F (300 K) g Re´fe´rences
R1 H + H
M
−−→ H2 1.5× 10
−29 T−1.3 1.70 100∗ Tsang et Hampson [1986]
R2 H + CH
M
−−→ C + H2 1.31× 10
−10 e−80/T 10.00 100∗ Harding et al. [1993]
R3 H + 1CH2
M
−−→ CH + H2 2.71× 10
−10 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R4 H + 3CH2
M
−−→ CH + H2 3.54× 10
−11 T0.32 10.00∗ 600 Fulle et Hippler [1997]
R5 H + 3CH2
M
−−→ CH3 k0 = 3.1× 10
−30 e457/T 2.00 100 Gladstone [1996]
k∞ = 1.5× 10
−10 2.00 100
R6 H + CH3
M
−−→ 3CH2 + H2 1.0× 10
−10 e−7600/T 10.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R7 H + CH3
M
−−→ CH4 k0 = 6.33× 10
−21 T−2.98 e−635/T 2.60 400 Forst et al. [1991]
k∞ = 3.5× 10
−10 1.40 100∗ Baulch et al. [1994]
R8 H + CH4
M
−−→ CH3 + H2 2.18× 10
−20 T3 e−4045/T 1.58 100 Baulch et al. [1992]
R9 H + C2H
M
−−→ C2H2 k0 = 1.26× 10
−18 T−3.1 e−721/T 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
k∞ = 3.0× 10
−10 1.50 100
R10 H + C2H2
M
−−→ C2H + H2 1.0× 10
−10 e−11200/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R11 H + C2H2
M
−−→ C2H3 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 3.16 100∗ Baulch et al. [1994]
k∞ = 1.4× 10
−11 e−1300/T 8.00 100∗
R12 H + C2H3
M
−−→ C2H2 + H2 7.6× 10
−11 4.00 100∗ Monks et al. [1995]
R13 H + C2H3
M
−−→ C2H4 k0 = 5.76× 10
−24 T−1.3 2.00 100 Monks et al. [1995]
k∞ = 8.0× 10
−11 2.00 100
R14 H + C2H4
M
−−→ C2H5 k0 = 7.69× 10
−30 e−383/T 2.40 150 Baulch et al. [1994]
k∞ = 6.6× 10
−15 T1.28 e−650/T 2.00∗ 170
R15 H + C2H5
M
−−→ CH3 + CH3 1.25× 10
−10 2.20 100∗ Sillesen et al. [1993]
R16 H + C2H5
M
−−→ C2H4 + H2 3.0× 10
−12 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R17 H + C2H5
M
−−→ C2H6 k0 = 5.5× 10
−23 T−2 e−1040/T 2.00 100 Teng et Jones [1972]
k∞ = 1.66× 10
−10 1.20 100∗ Sillesen et al. [1993]
R18 H + C2H6
M
−−→ C2H5 + H2 2.35× 10
−15 T1.5 e−3725/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R19 H + C3H2
M
−−→ C3H3 k0 = 1.7× 10
−26 2.00 100 Laufer et al. [1983]
k∞ = 1.0× 10
−11 2.00 100 Homann et Wellmann [1983]
R20 H + C3H3
M
−−→ CH3C2H k0 = 1.7× 10
−26 2.00 100 Laufer et al. [1983]
k∞ = 2.5× 10
−10 1.90 100∗ Atkinson et Hudgens [1999]
R21 H + C3H3
M
−−→ CH2CCH2 k0 = 1.7× 10
−26 2.00 100 Laufer et al. [1983]
k∞ = 2.5× 10
−10 1.90 100∗ Atkinson et Hudgens [1999]
R22 H + CH3C2H
M
−−→ CH3 + C2H2 k0 = 8.0× 10
−24 T−2 e−1225/T 2.00 100 Wagner et Zellner [1972a]
k∞ = 9.7× 10
−13 e−1550/T 2.00 100
R23 H + CH3C2H
M
−−→ C3H5 k0 = 8.0× 10
−24 T−2 e−1225/T 2.00 100 Whytock et al. [1976]
k∞ = 6.0× 10
−11 e−1233/T 2.00 100
R24 H + CH2CCH2
M
−−→ CH3C2H + H 1.29× 10
−11 e−1156/T 2.00 100 Alexetrov et al. [1980]
R25 H + CH2CCH2
M
−−→ CH3 + C2H2 k0 = 8.0× 10
−24 T−2 e−1225/T 2.00 100 Wagner et Zellner [1972b]
k∞ = 9.7× 10
−13 e−1550/T 2.00 100
R26 H + CH2CCH2
M
−−→ C3H5 k0 = 8.0× 10
−24 T−2 e−1225/T 2.00 100 Whytock et al. [1976]
k∞ = 6.6× 10
−12 e−1360/T 2.00 100
R27 H + C3H5
M
−−→ C2H3 + CH3 6.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R34
R28 H + C3H5
M
−−→ CH3C2H + H2 3.3× 10
−10 3.00 100∗ Tsang [1991]
R29 H + C3H5
M
−−→ CH2CCH2 + H2 3.0× 10
−11 3.00 100∗ Tsang [1991]
R30 H + C3H5
M
−−→ C3H6 k0 = 1.0× 10
−24 2.00 100 Hanning-Lee et Pilling [1992]
k∞ = 2.84× 10
−10 1.60 100∗
R31 H + C3H6
M
−−→ CH3 + C2H4 1.2× 10
−11 e−655/T 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R32 H + C3H6
M
−−→ C3H5 + H2 2.87× 10
−19 T2.5 e−1254/T 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R33 H + C3H6
M
−−→ C3H7 k0 = 1.5× 10
−29 2.00 100 Laufer et al. [1983]
k∞ = 3.7× 10
−11 e−1040/T 2.00∗ 100∗
R34 H + C3H7
M
−−→ C2H5 + CH3 6.0× 10
−11 2.00 100 Tsang [1988]
R35 H + C3H7
M
−−→ C3H6 + H2 3.0× 10
−12 2.00∗ 100 Tsang [1988]
R36 H + C3H7
M
−−→ C3H8 k0 = 5.5× 10
−23 T−2 e−1040/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R17(k0)
k∞ = 2.49× 10
−10 2.00∗ 100∗ Munk et al. [1986]
R37 H + C3H8
M
−−→ C3H7 + H2 2.2× 10
−18 T2.54 e−3400/T 3.00 100 Tsang [1988]
R38 H + C4H
M
−−→ C4H2 k0 = 1.26× 10
−18 T−3.1 e−721/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R9(k0)
k∞ = 3.0× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R9(k∞)
R39 H + C4H2
M
−−→ C4H3 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
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k∞ = 1.39× 10
−10 e−1184/T 2.00 100 Nava et al. [1986]
R40 H + C4H3
M
−−→ C2H2 + C2H2 3.3× 10
−12 2.00 100 Schwanebeck et Warnatz [1975]
R41 H + C4H3
M
−−→ C4H2 + H2 1.2× 10
−11 2.00 100 Schwanebeck et Warnatz [1975]
R42 H + C4H3
M
−−→ C4H4 k0 = 5.76× 10
−24 T−1.3 2.00 100 Estime´ a` partir de R13(k0)
k∞ = 8.56× 10
−10 e−405/T 2.00 100 Duran et al. [1988]
R43 H + C4H4
M
−−→ C4H5 k0 = 8.76× 10
−08 T−7.03 e−1390/T 2.00 100 Schwanebeck et Warnatz [1975]
k∞ = 3.3× 10
−12 2.00 100
R44 H + C4H6
M
−−→ C4H5 + H2 1.05× 10
−13 T0.7 e−3019/T 2.00 100 Weissman et Benson [1988]
R45 H + C6H
M
−−→ C6H2 k0 = 1.26× 10
−18 T−3.1 e−721/T 2.00 100 Kiefer et von Drasek [1990]
k∞ = 3.0× 10
−10 2.00 100
R46 H + C6H4
M
−−→ C6H5 k0 = 1.96×10
+33 T−18.35 e−6694/T 2.00 100 Wang et Frenklach [1994]
k∞ = 1.06× 10
−14 T1.11 e−705/T 2.00 100
R47 H + C6H5
M
−−→ C6H6 k0 = 1.82× 10
+28 T−16.3 e−3526/T 2.00 100 Wang et Frenklach [1997]
k∞ = 1.66× 10
−10 2.00 100
R48 H + C6H6
M
−−→ C6H5 + H2 4.15× 10
−10 e−8052/T 2.00 100 Wang et Frenklach [1997]
R49 H + C6H6
M
−−→ C6H7 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.27× 10
−11 e−1605/T 2.00 100 Mebel et al. [1997]
R50 C + H2
M
−−→ 3CH2 k0 = 7.0× 10
−32 1.30 100∗ Husain et al. [1975]
k∞ = 2.06× 10
−11 e−55.4/T 2.00 100 Harding et al. [1993]
R51 C + C
M
−−→ C2 k0 = 4.87× 10
−27 T−1.6 2.00 100 Slack et al. [1976]
k∞ = 2.16× 10
−11 2.00 100 Martinotti et al. [1968]
R53 C + CH4
M
−−→ C2H4 2.0× 10
−15 3.00 100 Husain et al. [1971] - Upper limit
R54 C + C2H2
M
−−→ C3H2 4.6× 10
−10 T−0.08 2.00∗ 50 Chastaing et al. [1999]
R55 C + C2H4
M
−−→ CH2CCH2 4.6× 10
−10 T−0.07 1.80 50 Chastaing et al. [1999]
R56 C + CH3C2H
M
−−→ C4H4 8.0× 10
−10 2.20 100∗ Husain et al. [1997]
R57 C + C4H6
M
−−→ C3H3 + C2H3 1.1× 10
−09 1.20 100∗ Husain et al. [1997]
R58 CH + H2
M
−−→ 3CH2 + H 3.1× 10
−10 e−1650/T 5.00 50 Brownsword et al. [1997]
R52 CH + H2
M
−−→ CH3 k0 = 4.7× 10
−26 T−1.6 2.00 100 Brownsword et al. [1997]
k∞ = 2.5× 10
−10 T−0.08 2.00 100
R59 CH + CH
M
−−→ C2H2 1.99× 10
−10 2.00 100 Braun et al. [1967]
R60 CH + CH4
M
−−→ C2H4 + H 3.96× 10
−08 T−1.04 e−36.1/T 3.00 50 Canosa et al. [1997]
R61 CH + C2H2
M
−−→ C3H2 + H 1.59× 10
−09 T−0.23 e−16/T 2.40 50 Canosa et al. [1997]
R62 CH + C2H4
M
−−→ CH3C2H + H 3.87× 10
−09 T−0.546 e−29.6/T 2.70 50 Canosa et al. [1997]
R63 CH + C2H4
M
−−→ CH2CCH2 + H 3.87× 10
−09 T−0.546 e−29.6/T 2.70 50 Canosa et al. [1997]
R64 CH + C2H6
M
−−→ C3H6 + H 1.9× 10
−08 T−0.859 e−53.2/T 6.00 50 Canosa et al. [1997]
R65 CH + C2H6
M
−−→ C2H4 + CH3 1.9× 10
−08 T−0.859 e−53.2/T 2.50 50 Canosa et al. [1997]
R66 CH + CH3C2H
M
−−→ C4H5 4.6× 10
−10 1.50 100∗ Butler et al. [1991]
R67 CH + C3H6
M
−−→ C4H6 + H 3.87× 10
−09 T−0.546 e−29.6/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R62
R68 CH + C3H8
M
−−→ C4H8 + H 1.9× 10
−10 e240/T 10.00∗ 100∗ Baulch et al. [1992]
R69 CH + C4H2
M
−−→ C5H2 + H 1.59× 10
−09 T−0.23 e−16/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R61
R70 CH + C4H8
M
−−→ C5H8 + H 8.78× 10
−09 T−0.529 e−33.5/T 2.00 50 Canosa et al. [1997]
R71 1CH2 + H2
M
−−→ 3CH2 + H2 1.26× 10
−11 2.00 100 Braun et al. [1970]
R72 1CH2 + H2
M
−−→ CH3 + H 1.2× 10
−10 1.26 100∗ Tsang et Hampson [1986]
R73 1CH2 +
1CH2
M
−−→ C2H2 + H + H 5.0× 10
−11 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R74 1CH2 +
3CH2
M
−−→ C2H2 + H + H 3.0× 10
−11 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R75 1CH2 + CH3
M
−−→ C2H4 + H 3.0× 10
−11 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R76 1CH2 + CH4
M
−−→ 3CH2 + CH4 1.2× 10
−11 2.00 100 Bo¨hland et al. [1985b]
R77 1CH2 + CH4
M
−−→ CH3 + CH3 5.9× 10
−11 1.50 100∗ Bo¨hland et al. [1985b]
R78 1CH2 + C2H
M
−−→ C2H2 + CH 3.0× 10
−11 3.00 100∗ Tsang et Hampson [1986]
R79 1CH2 + C2H2
M
−−→ 3CH2 + C2H2 8.14× 10
−11 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R80 1CH2 + C2H2
M
−−→ C3H3 + H 9.62× 10
−11 4.00 100∗ Baulch et al. [1992]
R81 1CH2 + C2H2
M
−−→ CH3C2H 9.62× 10
−11 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R82 1CH2 + C2H2
M
−−→ CH2CCH2 9.62× 10
−11 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R83 1CH2 + C2H3
M
−−→ C2H2 + CH3 3.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R84 1CH2 + C2H4
M
−−→ 3CH2 + C2H4 2.3× 10
−11 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R85 1CH2 + C2H4
M
−−→ C3H6 1.5× 10
−10 1.60 100∗ Baulch et al. [1992]
R86 1CH2 + C2H5
M
−−→ C2H4 + CH3 1.5× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R87 1CH2 + C2H5
M
−−→ C3H6 + H 1.5× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R88 1CH2 + C2H6
M
−−→ 3CH2 + C2H6 3.6× 10
−11 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
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R89 1CH2 + C2H6
M
−−→ C2H5 + CH3 1.9× 10
−10 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R90 1CH2 + CH3C2H
M
−−→ C4H5 + H 9.62× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R80
R91 1CH2 + CH2CCH2
M
−−→ C4H5 + H 9.62× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R80
R92 1CH2 + C3H5
M
−−→ C4H6 + H 3.33× 10
−10 2.50 100 Tsang [1991]
R93 1CH2 + C3H5
M
−−→ C2H4 + C2H3 6.7× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R94 1CH2 + C3H6
M
−−→ C3H5 + CH3 8.7× 10
−11 3.00 100 Tsang [1991]
R95 1CH2 + C3H6
M
−−→ C4H8 8.1× 10
−11 5.00 100 Tsang [1991]
R96 1CH2 + C3H7
M
−−→ C2H5 + C2H4 3.0× 10
−11 3.00 100 Tsang [1988]
R97 1CH2 + C3H7
M
−−→ C3H6 + CH3 3.0× 10
−12 3.00 100 Tsang [1988]
R98 1CH2 + C3H8
M
−−→ C2H5 + C2H5 1.6× 10
−10 2.00 100 Tsang [1988]
R99 1CH2 + C4H
M
−−→ C4H2 + CH 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R78
R100 1CH2 + C4H2
M
−−→ C5H3 + H 9.62× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R81
R101 1CH2 + N2
M
−−→ 3CH2 + N2 1.0× 10
−11 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R102 3CH2 + H2
M
−−→ CH3 + H 5.0× 10
−15 3.00 100 Tsang et Hampson [1986] - Upper limit
R103 3CH2 +
3CH2
M
−−→ C2H2 + H + H 1.8× 10
−10 e−400/T 3.16 100 Baulch et al. [1992]
R104 3CH2 +
3CH2
M
−−→ C2H2 + H2 5.3× 10
−11 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R105 3CH2 + CH3
M
−−→ C2H4 + H 7.0× 10
−11 3.16 100 Baulch et al. [1992]
R106 3CH2 + CH4
M
−−→ CH3 + CH3 7.13× 10
−12 e−5052/T 3.00 100 Bo¨hland et al. [1985a] - Upper limit
R107 3CH2 + C2H
M
−−→ C2H2 + CH 3.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R108 3CH2 + C2H2
M
−−→ C3H2 + H2 5.0× 10
−12 e−3332/T 2.00 100 Bo¨hland et al. [1988]
R109 3CH2 + C2H2
M
−−→ C3H3 + H 1.5× 10
−12 e−3332/T 2.00 100 Bo¨hland et al. [1988]
R110 3CH2 + C2H2
M
−−→ CH3C2H 2.0× 10
−11 e−3330/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R111 3CH2 + C2H2
M
−−→ CH2CCH2 5.8× 10
−12 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R112 3CH2 + C2H3
M
−−→ C2H2 + CH3 3.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R113 3CH2 + C2H4
M
−−→ C3H6 5.31× 10
−12 e−2658/T 2.00∗ 100∗ Kraus et al. [1993]
R114 3CH2 + C2H5
M
−−→ C2H4 + CH3 3.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R115 3CH2 + C2H6
M
−−→ C2H5 + CH3 1.07× 10
−11 e−3981/T 2.00 100 Bo¨hland et al. [1985a]
R116 3CH2 + C2H6
M
−−→ C3H8 8.13× 10
−12 e−3332/T 2.00 100 Bo¨hland et al. [1985a]
R117 3CH2 + C3H5
M
−−→ C4H6 + H 5.0× 10
−11 2.50 100 Tsang [1991]
R118 3CH2 + C3H5
M
−−→ C2H3 + C2H4 1.6× 10
−11 2.00 100 Tsang [1991]
R119 3CH2 + C3H6
M
−−→ C3H5 + CH3 2.7× 10
−12 e−2660/T 3.00 100 Tsang [1991]
R120 3CH2 + C3H6
M
−−→ C4H8 2.71× 10
−12 e−2664/T 5.00 100 Tsang [1991]
R121 3CH2 + C3H7
M
−−→ C2H4 + C2H5 3.01× 10
−11 3.00 100 Tsang [1988]
R122 3CH2 + C3H7
M
−−→ C3H6 + CH3 3.0× 10
−12 3.00 100 Tsang [1988]
R123 3CH2 + C3H8
M
−−→ C3H7 + CH3 1.5× 10
−24 T3.65 e−3600/T 10.00∗ 100 Tsang [1988]
R124 3CH2 + C3H8
M
−−→ C4H10 8.14× 10
−12 e−3332/T 2.40 100 Bo¨hland et al. [1985a]
R125 3CH2 + C4H
M
−−→ C4H2 + CH 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R107
R126 3CH2 + C4H2
M
−−→ C4H + CH3 2.16× 10
−11 e−2165/T 1.25 100 Bo¨hland et al. [1988]
R127 3CH2 + C4H3
M
−−→ C4H2 + CH3 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R112
R128 CH3 + H2
M
−−→ H + CH4 1.14× 10
−20 T2.74 e−4740/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R129 CH3 + CH3
M
−−→ C2H5 + H 8.28× 10
−12 T0.1 e−5335/T 2.00 100 Stewart et al. [1989]
R130 CH3 + CH3
M
−−→ C2H6 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 1.70 100∗ Wang et al. [2003]
k∞ = 3.8× 10
−09 T−0.69 e−88/T 4.10 100∗
R131 CH3 + C2H
M
−−→ C3H3 + H 4.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R132 CH3 + C2H2
M
−−→ C3H5 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 1.0× 10
−12 e−3903/T 3.16 100 Baulch et al. [1992]
R133 CH3 + C2H3
M
−−→ C2H2 + CH4 3.0× 10
−11 2.20 400 Laufer et al. [2004]
R134 CH3 + C2H3
M
−−→ C3H5 + H 3.42× 10
−10 T−0.285 1.20 100∗ Stoliarov et al. [2000]
R135 CH3 + C2H3
M
−−→ C3H6 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 3.51× 10
−12 T0.417 e161/T 2.20 100∗ Stoliarov et al. [2002]
R136 CH3 + C2H4
M
−−→ C2H3 + CH4 1.1× 10
−23 T3.7 e−4780/T 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R137 CH3 + C2H4
M
−−→ C3H7 k0 = 1.39× 10
−29 e−562/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R14(k0)
k∞ = 3.5× 10
−13 e−3700/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R138 CH3 + C2H5
M
−−→ C2H4 + CH4 1.9× 10
−12 2.51 100 Baulch et al. [1992]
R139 CH3 + C2H5
M
−−→ C3H8 k0 = 8.0× 10
+19 T−16.1 e−1904/T 5.00 100 Laufer et al. [1983]
k∞ = 5.6× 10
−11 2.00∗ 100 Baulch et al. [1994]
R140 CH3 + C2H6
M
−−→ C2H5 + CH4 2.5× 10
−31 T6 e−3043/T 1.58 100 Baulch et al. [1992]
R141 CH3 + C3H3
M
−−→ C4H6 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
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k∞ = 1.5× 10
−10 2.00 100 Fahr et al. [1999]
R142 CH3 + CH3C2H
M
−−→ C2H6 + C2H 8.32× 10
−13 e−4428/T 2.00 100 Kerr et Parsonage et al. [1972]
R143 CH3 + CH2CCH2
M
−−→ C2H5 + C2H2 3.32× 10
−13 e−4076/T 2.00 100 Kerr et Parsonage et al. [1972]
R144 CH3 + C3H5
M
−−→ CH3C2H + CH4 2.5× 10
−12 T−0.32 e66/T 3.00 100 Tsang [1991]
R145 CH3 + C3H5
M
−−→ CH2CCH2 + CH4 2.5× 10
−12 T−0.32 e66/T 3.00 100 Tsang [1991]
R146 CH3 + C3H5
M
−−→ C4H8 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 1.69× 10
−10 T−0.32 e66/T 1.50 100 Tsang [1991]
R147 CH3 + C3H6
M
−−→ C3H5 + CH4 2.32× 10
−13 e−4390/T 1.40 600 Kinsman et al. [1994]
R148 CH3 + C3H6
M
−−→ C4H9 k0 = 1.39× 10
−29 e−562/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R14(k0)
k∞ = 1.34× 10
−13 e−3330/T 2.00 100 Kinsman et al. [1994]
R149 CH3 + C3H7
M
−−→ C3H6 + CH4 1.9× 10
−11 T−0.32 1.70 100 Tsang [1988]
R150 CH3 + C3H7
M
−−→ C4H10 k0 = 9.67× 10
+28 T−18.5 e−2311/T 2.00 100 Laufer et al. [1983]
k∞ = 3.2× 10
−10 T−0.32 1.40 100 Tsang [1988]
R151 CH3 + C3H8
M
−−→ C3H7 + CH4 1.5× 10
−24 T3.65 e−3600/T 1.50 100 Tsang [1988]
R152 CH3 + C4H
M
−−→ C5H3 + H 4.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R131
R153 CH3 + C4H2
M
−−→ C5H5 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 1.0× 10
−12 e−3903/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R132(k∞)
R154 CH3 + C4H3
M
−−→ C4H2 + CH4 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R133
R155 CH3 + C4H3
M
−−→ C3H5 + C2H 3.42× 10
−10 T−0.285 10.00 100 Estime´ a` partir de R134
R156 CH3 + C4H3
M
−−→ C5H6 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 3.51× 10
−12 T0.417 e161/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R135(k∞)
R157 CH3 + C4H4
M
−−→ C4H3 + CH4 6.61× 10
−13 e−2502/T 2.00 100 Scherzer et al. [1985]
R158 CH3 + C4H5
M
−−→ C4H4 + CH4 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R133
R159 C2 + H2
M
−−→ C2H + H 1.77× 10
−10 e−1469/T 2.00 100 Pitts et al. [1982]
R160 C2 + CH4
M
−−→ C2H + CH3 5.05× 10
−11 e−297/T 2.00 100 Pitts et al. [1982]
R161 C2 + C6H6
M
−−→ SOOT 5.2× 10−10 2.00 100 Reisler et al. [1980]
R162 C2H + H2
M
−−→ C2H2 + H 1.2× 10
−11 e−998/T 2.00∗ 80 Opansky et Leone [1996b]
R163 C2H + CH4
M
−−→ C2H2 + CH3 1.2× 10
−11 e−491/T 1.50 80 Opansky et Leone [1996a]
R164 C2H + C2H
M
−−→ C2H2 + C2 3.0× 10
−12 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R165 C2H + C2H2
M
−−→ C4H2 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 1.50 100∗ Chastaing et al. [1998]
R166 C2H + C2H3
M
−−→ C2H2 + C2H2 1.6× 10
−12 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R167 C2H + C2H3
M
−−→ C4H3 + H 3.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R168 C2H + C2H4
M
−−→ C4H4 + H 7.8× 10
−11 e134/T 1.30 130 Opansky et Leone [1996b]
R169 C2H + C2H5
M
−−→ C2H4 + C2H2 3.0× 10
−12 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R170 C2H + C2H5
M
−−→ C3H3 + CH3 3.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R171 C2H + C2H6
M
−−→ C2H5 + C2H2 5.1× 10
−11 e−76/T 1.30 50 Murphy et al. [2003]
R172 C2H + CH3C2H
M
−−→ C5H4 + H 1.2× 10
−09 T−0.3 1.20 30 Carty et al. [2001]
R173 C2H + CH2CCH2
M
−−→ C5H4 + H 1.95× 10
−09 T−0.4 1.10 60 Carty et al. [2001]
R174 C2H + C3H5
M
−−→ CH2CCH2 + C2H2 1.2× 10
−11 3.00 100 Tsang [1991]
R175 C2H + C3H6
M
−−→ C2H3 + CH3C2H 2.0× 10
−11 2.50 100 Tsang [1991]
R176 C2H + C3H6
M
−−→ C4H6 + CH 2.0× 10
−11 2.50 100 Tsang [1991]
R177 C2H + C3H6
M
−−→ C5H6 + H 2.4× 10
−10 1.50 80 Vakhtin et al. [2001a]
R178 C2H + C3H7
M
−−→ C2H5 + C3H3 2.0× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang [1988]
R179 C2H + C3H7
M
−−→ C2H2 + C3H6 1.0× 10
−11 3.00 100 Tsang [1988]
R180 C2H + C3H8
M
−−→ C3H7 + C2H2 9.8× 10
−11 e−71/T 1.20 250 Murphy et al. [2003]
R181 C2H + C4H
M
−−→ C6H + H 3.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R164
R182 C2H + C4H2
M
−−→ C6H2 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R183 C2H + C4H3
M
−−→ C4H2 + C2H2 1.6× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R166
R184 C2H + C4H3
M
−−→ C6H3 + H 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R167
R185 C2H + C4H8
M
−−→ C6H8 + H 2.6× 10
−10 1.30 50 Vakhtin et al. [2001a]
R186 C2H + C4H10
M
−−→ C4H9 + C2H2 1.23× 10
−10 1.10 100∗ Murphy et al. [2003]
R187 C2H + C6H2
M
−−→ C8H2 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R188 C2H + C6H6
M
−−→ SOOT 8.3× 10−11 2.00 100 Wang et Frenklach [1994]
R189 C2H + C8H2
M
−−→ SOOT + H 9.53× 10−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R190 C2H3 + H2
M
−−→ C2H4 + H 3.01× 10
−20 12.00 100∗ Fahr et al. [1995]
R191 C2H3 + CH4
M
−−→ C2H4 + CH3 2.4× 10
−24 T4.02 e−2754/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R192 C2H3 + C2H2
M
−−→ C4H4 + H 3.31× 10
−12 e−2516/T 2.00 100 Fahr et Stein [1988]
R193 C2H3 + C2H2
M
−−→ C4H5 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
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k∞ = 4.17× 10
−19 T1.9 e−1058/T 2.00 100 Weissman et Benson [1988]
R194 C2H3 + C2H3
M
−−→ C2H4 + C2H2 2.4× 10
−11 2.00∗ 300 Fahr et al. [1991]
R195 C2H3 + C2H3
M
−−→ C4H6 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 1.2× 10
−10 2.00 100 Fahr et al. [1991]
R196 C2H3 + C2H4
M
−−→ C4H6 + H 8.3× 10
−13 e−3676/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R197 C2H3 + C2H5
M
−−→ C2H4 + C2H4 1.8× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R198 C2H3 + C2H5
M
−−→ C2H6 + C2H2 9.8× 10
−12 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R199 C2H3 + C2H5
M
−−→ C4H8 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 2.5× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R200 C2H3 + C2H6
M
−−→ C2H4 + C2H5 9.98× 10
−22 T3.3 e−5285/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R201 C2H3 + CH3C2H
M
−−→ C5H6 + H 3.31× 10
−12 e−2516/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R192
R202 C2H3 + CH2CCH2
M
−−→ C5H6 + H 3.31× 10
−12 e−2516/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R192
R203 C2H3 + C3H5
M
−−→ C2H4 + CH2CCH2 2.0× 10
−12 3.00 100 Tsang [1991]
R204 C2H3 + C3H5
M
−−→ C3H6 + C2H2 8.0× 10
−12 3.00 100 Tsang [1991]
R205 C2H3 + C3H5
M
−−→ C2H4 + CH3C2H 4.0× 10
−12 3.00 100 Tsang [1991]
R206 C2H3 + C3H5
M
−−→ C5H6 + H + H 8.0× 10
−11 2.00 100 Tsang [1991]
R207 C2H3 + C3H6
M
−−→ C3H5 + C2H4 3.68× 10
−24 T3.5 e−2356/T 10.00∗ 100 Tsang [1991]
R208 C2H3 + C3H6
M
−−→ C4H6 + CH3 1.2× 10
−12 e−2520/T 3.00 100 Tsang [1991]
R209 C2H3 + C3H6
M
−−→ C5H8 + H 1.2× 10
−12 e−3240/T 3.00 100 Tsang [1991]
R210 C2H3 + C3H7
M
−−→ C3H6 + C2H4 2.0× 10
−12 3.00 100 Tsang [1988]
R211 C2H3 + C3H7
M
−−→ C3H8 + C2H2 2.0× 10
−12 3.00 100 Tsang [1988]
R212 C2H3 + C3H7
M
−−→ C5H10 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 1.6× 10
−11 2.50 100 Tsang [1988]
R213 C2H3 + C3H8
M
−−→ C3H7 + C2H4 1.0× 10
−21 T2.3 e−5285/T 10.00∗ 100 Tsang [1988]
R214 C2H3 + C4H
M
−−→ C4H2 + C2H2 1.6× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R166
R215 C2H3 + C4H
M
−−→ C6H3 + H 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R167
R216 C2H3 + C4H2
M
−−→ C6H4 + H 2.4× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R192
R217 C2H3 + C4H3
M
−−→ C4H4 + C2H2 2.4× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R194
R218 C2H3 + C4H3
M
−−→ C6H6 4.77× 10
−10 e−411/T 2.00 100 Duran et al. [1988]
R219 C2H3 + C4H5
M
−−→ C6H6 + H2 3.05× 10
−37 T7.07 e1823/T 2.00 100 Westmorelet et al. [1989]
R220 C2H5 + H2
M
−−→ C2H6 + H 5.11× 10
−24 T3.6 e−4253/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R221 C2H5 + CH4
M
−−→ C2H6 + CH3 1.43× 10
−25 T4.14 e−6322/T 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R222 C2H5 + C2H2
M
−−→ C2H6 + C2H 4.5× 10
−13 e−11800/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R223 C2H5 + C2H2
M
−−→ C4H7 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.6× 10
−14 e−3520/T 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R224 C2H5 + C2H4
M
−−→ C2H6 + C2H3 1.0× 10
−21 T3.13 e−9063/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R225 C2H5 + C2H4
M
−−→ C4H9 k0 = 1.39× 10
−29 e−562/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R14(k0)
k∞ = 1.8× 10
−13 e−3670/T 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R226 C2H5 + C2H5
M
−−→ C2H6 + C2H4 2.4× 10
−12 2.51 100 Baulch et al. [1992]
R227 C2H5 + C2H5
M
−−→ C4H10 k0 = 6.59× 10
−06 T−6.39 e−301/T 2.00 100∗ Laufer et al. [1983]
k∞ = 1.26× 10
−11 e−96/T 2.20 100 Teng et Jones [1972]
R228 C2H5 + CH3C2H
M
−−→ C5H9 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.6× 10
−14 e−3520/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R223(k∞)
R229 C2H5 + CH2CCH2
M
−−→ C5H9 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.6× 10
−14 e−3520/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R223(k∞)
R230 C2H5 + C3H5
M
−−→ CH2CCH2 + C2H6 1.6× 10
−12 e66/T 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R231 C2H5 + C3H5
M
−−→ C3H6 + C2H4 4.3× 10
−12 e66/T 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R232 C2H5 + C3H5
M
−−→ C5H10 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 3.33× 10
−13 e66/T 2.00 100 Baulch et al. [1992]
R233 C2H5 + C3H6
M
−−→ C3H5 + C2H6 3.7× 10
−24 T3.5 e−3340/T 3.00 100 Tsang [1991]
R234 C2H5 + C3H6
M
−−→ C5H11 k0 = 1.39× 10
−29 e−562/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R14(k0)
k∞ = 1.7× 10
−13 e−3625/T 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R235 C2H5 + C3H7
M
−−→ C3H8 + C2H4 1.9× 10
−12 1.40 100 Tsang [1988]
R236 C2H5 + C3H7
M
−−→ C3H6 + C2H6 2.4× 10
−12 1.40 100 Tsang [1988]
R237 C2H5 + C3H7
M
−−→ C5H12 k0 = 9.67× 10
+28 T−18.5 e−2311/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R150(k0)
k∞ = 3.3× 10
−11 1.30 100 Tsang [1988]
R238 C2H5 + C3H8
M
−−→ C3H7 + C2H6 1.5× 10
−24 T3.65 e−4600/T 2.50 100 Tsang [1988]
R239 C2H5 + C4H
M
−−→ C2H4 + C4H2 3.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R169
R240 C2H5 + C4H
M
−−→ C5H3 + CH3 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R170
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R241 C2H5 + C4H2
M
−−→ C6H7 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.6× 10
−14 e−3520/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R223(k∞)
R242 C2H5 + C4H3
M
−−→ C4H4 + C2H4 1.8× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R197
R243 C2H5 + C4H3
M
−−→ C4H2 + C2H6 9.8× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R198
R244 C2H5 + C4H3
M
−−→ C6H8 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 2.5× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R199(k∞)
R245 C3H + CH4
M
−−→ C3H2 + CH3 1.2× 10
−11 e−491/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R163
R246 C3H2 + H2
M
−−→ C3H3 + H 1.2× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R72
R247 C3H2 + CH4
M
−−→ C3H3 + CH3 5.9× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R77
R248 C3H2 + C2H2
M
−−→ C5H3 + H 9.62× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R80
R249 C3H2 + C2H3
M
−−→ C3H3 + C2H2 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R83
R250 C3H2 + C2H4
M
−−→ C5H5 + H 1.5× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R85
R251 C3H2 + C2H5
M
−−→ C3H3 + C2H4 1.5× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R86
R252 C3H2 + C2H6
M
−−→ C3H3 + C2H5 1.9× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R89
R253 C3H2 + C3H6
M
−−→ C3H5 + C3H3 8.7× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R94
R254 C3H2 + C3H8
M
−−→ C4H5 + C2H5 1.6× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R98
R255 C3H2 + C4H2
M
−−→ C7H3 + H 9.62× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R80
R256 C3H3 + H2
M
−−→ CH3C2H + H 1.8× 10
−19 T2.38 e−9557/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R268
R257 C3H3 + H2
M
−−→ CH2CCH2 + H 1.8× 10
−19 T2.38 e−9557/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R268
R258 C3H3 + CH4
M
−−→ CH3C2H + CH3 6.6× 10
−23 T3.4 e−11670/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R269
R259 C3H3 + CH4
M
−−→ CH2CCH2 + CH3 6.6× 10
−23 T3.4 e−11670/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R269
R260 C3H3 + C2H2
M
−−→ C5H5 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.3× 10
−14 e−3500/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R270(k∞)
R261 C3H3 + C2H4
M
−−→ C5H6 + H 1.0× 10
−14 e−5776/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R271
R262 C3H3 + C2H6
M
−−→ CH3C2H + C2H5 3.9× 10
−22 T3.3 e−9986/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R272
R263 C3H3 + C2H6
M
−−→ CH2CCH2 + C2H5 3.9× 10
−22 T3.3 e−9986/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R272
R264 C3H3 + C3H3
M
−−→ C6H6 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 3.8× 10
−09 T−0.69 e−88/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k∞)
R265 C3H3 + C3H6
M
−−→ C6H8 + H 1.0× 10
−14 e−5776/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R277
R266 C3H3 + C3H8
M
−−→ CH3C2H + C3H7 3.9× 10
−22 T3.3 e−9986/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R281
R267 C3H3 + C3H8
M
−−→ CH2CCH2 + C3H7 3.9× 10
−22 T3.3 e−9986/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R281
R268 C3H3 + C4H2
M
−−→ C7H5 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.3× 10
−14 e−3500/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R270(k∞)
R269 C3H5 + H2
M
−−→ C3H6 + H 1.8× 10
−19 T2.38 e−9557/T 5.00 100 Tsang [1991]
R270 C3H5 + CH4
M
−−→ C3H6 + CH3 6.6× 10
−23 T3.4 e−11670/T 3.00 100 Tsang [1991]
R271 C3H5 + C2H2
M
−−→ C5H7 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.3× 10
−14 e−3500/T 10.00 100 Tsang [1991]
R272 C3H5 + C2H4
M
−−→ C5H8 + H 1.0× 10
−14 e−5776/T 10.00∗ 100 Tsang [1991]
R273 C3H5 + C2H6
M
−−→ C3H6 + C2H5 3.9× 10
−22 T3.3 e−9986/T 5.00 100 Tsang [1991]
R274 C3H5 + CH3C2H
M
−−→ C6H9 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.3× 10
−14 e−3500/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R270(k∞)
R275 C3H5 + CH2CCH2
M
−−→ C6H9 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.3× 10
−14 e−3500/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R270(k∞)
R276 C3H5 + C3H5
M
−−→ C3H6 + CH2CCH2 1.4× 10
−13 e132/T 2.50 100 Tsang [1991]
R277 C3H5 + C3H5
M
−−→ C6H10 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 1.7× 10
−11 e132/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1994]
R278 C3H5 + C3H6
M
−−→ C6H10 + H 1.0× 10
−14 e−5776/T 10.00∗ 100 Tsang [1991]
R279 C3H5 + C3H7
M
−−→ C3H6 + C3H6 2.4× 10
−12 e66/T 3.00 100 Tsang [1991]
R280 C3H5 + C3H7
M
−−→ CH2CCH2 + C3H8 1.2× 10
−12 e66/T 3.00 100 Tsang [1991]
R281 C3H5 + C3H7
M
−−→ C6H12 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 3.4× 10
−11 e66/T 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R282 C3H5 + C3H8
M
−−→ C3H6 + C3H7 3.9× 10
−22 T3.3 e−9986/T 5.00 100 Tsang [1991]
R283 C3H5 + C4H
M
−−→ CH2CCH2 + C4H2 1.2× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R2135)
R284 C3H5 + C4H2
M
−−→ C7H7 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.3× 10
−14 e−3500/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R270(k∞)
R285 C3H5 + C4H3
M
−−→ C4H4 + CH2CCH2 2.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R203
R286 C3H5 + C4H3
M
−−→ C4H2 + C3H6 8.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R204
R287 C3H7 + H2
M
−−→ C3H8 + H 3.0× 10
−21 T2.84 e−4600/T 1.50 100 Tsang [1988]
R288 C3H7 + CH4
M
−−→ C3H8 + CH3 4.0× 10
−26 T4.02 e−5473/T 2.00 100 Tsang [1988]
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R289 C3H7 + C2H2
M
−−→ C2H4 + C3H5 1.2× 10
−12 e−4531/T 3.00 100 Tsang [1988]
R290 C3H7 + C2H4
M
−−→ C3H8 + C2H3 1.0× 10
−21 T3.13 e−9063/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R224
R291 C3H7 + C2H4
M
−−→ C5H11 k0 = 1.39× 10
−29 e−562/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R14(k0)
k∞ = 7.5× 10
−14 e−3470/T 2.00 100 Baulch et al. [1994]
R292 C3H7 + C2H6
M
−−→ C3H8 + C2H5 4.2× 10
−25 T3.82 e−4550/T 3.00 100 Tsang [1988]
R293 C3H7 + CH3C2H
M
−−→ C6H11 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 1.2× 10
−12 e−4531/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R288
R294 C3H7 + CH2CCH2
M
−−→ C6H11 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 1.2× 10
−12 e−4531/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R288
R295 C3H7 + C3H6
M
−−→ C3H8 + C3H5 3.7× 10
−24 T3.5 e−3340/T 3.00 100 Tsang [1991]
R296 C3H7 + C3H6
M
−−→ C6H13 k0 = 1.39× 10
−29 e−562/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R14(k0)
k∞ = 7.5× 10
−14 e−3470/T 2.00 100 Baulch et al. [1994]
R297 C3H7 + C3H7
M
−−→ C3H8 + C3H6 2.8× 10
−12 1.50 100 Tsang [1988]
R298 C3H7 + C3H7
M
−−→ C6H14 k0 = 6.59× 10
−06 T−6.39 e−301/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R227(k0)
k∞ = 1.7× 10
−11 1.50 100 Tsang [1988]
R299 C3H7 + C4H
M
−−→ C2H5 + C5H3 2.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R178
R300 C3H7 + C4H
M
−−→ C4H2 + C3H6 1.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R179
R301 C3H7 + C4H2
M
−−→ C7H9 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 5.3× 10
−14 e−3500/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R270(k∞)
R302 C3H7 + C4H3
M
−−→ C4H4 + C3H6 2.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R210
R303 C3H7 + C4H3
M
−−→ C4H2 + C3H8 2.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R211
R304 C3H7 + C4H3
M
−−→ C7H10 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 1.6× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R212(k∞)
R305 C4H + H2
M
−−→ C4H2 + H 1.2× 10
−11 e−998/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R162
R306 C4H + CH4
M
−−→ C4H2 + CH3 1.2× 10
−11 e−491/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R163
R307 C4H + C2H2
M
−−→ C6H2 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R308 C4H + C2H4
M
−−→ C6H4 + H 7.8× 10
−11 e134/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R168
R309 C4H + C2H6
M
−−→ C4H2 + C2H5 5.1× 10
−11 e−76/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R171
R310 C4H + CH3C2H
M
−−→ C7H4 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R311 C4H + CH2CCH2
M
−−→ C7H4 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R312 C4H + C3H6
M
−−→ C4H3 + CH3C2H 2.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R175
R313 C4H + C3H6
M
−−→ C4H2 + C3H5 2.4× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R177
R314 C4H + C3H8
M
−−→ C4H2 + C3H7 9.8× 10
−11 e−71/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R180
R315 C4H + C4H
M
−−→ C8H + H 3.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R164
R316 C4H + C4H2
M
−−→ C8H2 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R317 C4H + C4H3
M
−−→ C4H2 + C4H2 1.6× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R166
R318 C4H + C4H3
M
−−→ C8H3 + H 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R167
R319 C4H + C6H2
M
−−→ SOOT + H 9.53× 10−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R320 C4H + C8H2
M
−−→ SOOT + H 9.53× 10−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R321 C4H
∗
2
M
−−→ C4H2 10s
−1 10.00 100 Vuitton et al. [2003]
R322 C4H
∗
2 + H2
M
−−→ C4H2 + H2 1.4× 10
−15 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R323 C4H
∗
2 + CH4
M
−−→ C4H2 + CH4 1.4× 10
−15 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R324 C4H
∗
2 + C2H2
M
−−→ C6H2 1.75× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R325 C4H
∗
2 + C2H2
M
−−→ C6H2 + H + H 1.75× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R326 C4H
∗
2 + C2H4
M
−−→ C6H5 + H 9.8× 10
−14 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R327 C4H
∗
2 + C2H4
M
−−→ C6H4 + H2 3.69× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R328 C4H
∗
2 + CH3C2H
M
−−→ C7H4 + H2 1.59× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R329 C4H
∗
2 + CH3C2H
M
−−→ C6H2 + CH3 + H 2.31× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R330 C4H
∗
2 + CH3C2H
M
−−→ C5H4 + C2H2 2.46× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R331 C4H
∗
2 + CH3C2H
M
−−→ C5H3 + C2H3 8.68× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R332 C4H
∗
2 + C3H6
M
−−→ C7H6 + H2 1.63× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R333 C4H
∗
2 + C3H6
M
−−→ C6H4 + CH3 + H 3.76× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R334 C4H
∗
2 + C3H6
M
−−→ C5H6 + C2H2 2.29× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R335 C4H
∗
2 + C3H6
M
−−→ C5H5 + C2H3 4.9× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R336 C4H
∗
2 + C4H2
M
−−→ C8H2 + H + H 2.57× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R337 C4H
∗
2 + C4H2
M
−−→ C8H2 + H2 2.57× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R338 C4H
∗
2 + C4H2
M
−−→ C6H2 + C2H2 8.17× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R339 C4H
∗
2 + C4H2
M
−−→ C8H3 + H 1.0× 10
−12 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
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R340 C4H
∗
2 + C4H6
M
−−→ C6H6 + C2H2 8.8× 10
−13 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R341 C4H
∗
2 + N2
M
−−→ C4H2 + N2 1.4× 10
−15 3.00 100 Zwier et Allen [1996]
R342 C4H3 + H2
M
−−→ C4H4 + H 1.2× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R72
R343 C4H3 + CH4
M
−−→ C4H4 + CH3 5.9× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R77
R344 C4H3 + C2H2
M
−−→ C6H5 k0 = 1.3× 10
+10 T−12.77 e−5888/T 2.00 100 Wang et Frenklach [1994]
k∞ = 2.8× 10
−17 T0.47 e−3020/T 2.00 100
R345 C4H3 + C2H4
M
−−→ C6H6 + H 1.5× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R85
R346 C4H3 + C2H6
M
−−→ C4H4 + C2H5 1.9× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R89
R347 C4H3 + CH3C2H
M
−−→ C7H6 + H 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
R348 C4H3 + CH2CCH2
M
−−→ C7H6 + H 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
R349 C4H3 + C3H6
M
−−→ C4H4 + C3H5 8.7× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R94
R350 C4H3 + C3H6
M
−−→ C6H6 + CH3 1.2× 10
−12 e−2520/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R208
R351 C4H3 + C3H6
M
−−→ C7H8 + H 1.2× 10
−12 e−3240/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R209
R352 C4H3 + C3H8
M
−−→ C4H4 + C3H7 1.0× 10
−21 T2.3 e−5285/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R213
R353 C4H3 + C4H2
M
−−→ C8H4 + H 9.62× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R80
R354 C4H3 + C4H3
M
−−→ C4H4 + C4H2 2.4× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R194
R355 C4H3 + C4H3
M
−−→ C8H6 k0 = 2.2× 10
−16 T−3.75 e−494/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R130(k0)
k∞ = 1.2× 10
−10 10.00 100 Estime´ a` partir de R195(k∞)
R356 C4H5 + H2
M
−−→ C4H6 + H 6.61× 10
−15 T0.5 e−1864/T 2.00 100 Weissman et Benson [1988]
R357 C4H5 + C2H2
M
−−→ C6H6 + H 3.16× 10
−16 T1.47 e−2471/T 2.00 100 Westmorelet et al. [1989]
R358 C4H5 + C2H2
M
−−→ C6H6 + H 4.2× 10
−19 T1.8 e−602/T 2.00 100 Weissman et Benson [1988]
R359 C6H + H2
M
−−→ C6H2 + H 9.2× 10
−18 T2.17 e−478/T 2.00 100 Opansky et Leone [1996b]
R360 C6H + CH4
M
−−→ C6H2 + CH3 1.2× 10
−11 e−491/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R163
R361 C6H + C2H2
M
−−→ C8H2 + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R362 C6H + C2H6
M
−−→ C6H2 + C2H5 5.1× 10
−11 e−76/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R171
R363 C6H + C4H2
M
−−→ SOOT + H 9.53× 10−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R364 C6H + C6H2
M
−−→ SOOT + H 9.53× 10−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R166
R365 C6H + C8H2
M
−−→ SOOT + H 9.53× 10−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R167
R366 C6H5 + H2
M
−−→ C6H6 + H 9.48× 10
−20 T2.43 e−3159/T 2.00 100 Mebel et al. [1997]
R367 C6H5 + C2H2
M
−−→ SOOT + H 9.8× 10−13 T0.21 e−2516/T 2.00 100 Wang et Frenklach [1994]
R368 C6H5 + C2H2
M
−−→ SOOT k0 = 4.97× 10
−19 T−4.08 e403/T 2.00 100 Wang et Frenklach [1994]
k∞ = 6.64× 10
−17 T1.56 e−1914/T 2.00 100
R369 C6H5 + C6H6
M
−−→ SOOT + H 1.35× 10−12 e−2105/T 2.00∗ 150 Park et al. [1999]
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R370 N(4S) + CH
M
−−→ CN + H 2.77× 10−10 T−0.09 1.10 100∗ Brownsword et al. [1996]
R371 N(4S) + 3CH2
M
−−→ HCN + H 1.6× 10−11 2.00 100 Tsai et McFadden [1990]
R372 N(4S) + CH3
M
−−→ HCN + H + H 3.32× 10−13 2.00 100 Marston et al. [1989]
R373 N(4S) + CH3
M
−−→ HCN + H2 4.3× 10
−10 e−420/T 2.00 100 Marston et al. [1989]
R374 N(4S) + CH3
M
−−→ H2CN + H 3.9× 10
−10 e−420/T 2.00 100 Marston et al. [1989]
R375 N(4S) + C2H3
M
−−→ CH2CN + H 6.16× 10
−11 2.00 100 Payne et al. [1996]
R376 N(4S) + C2H3
M
−−→ C2H2 + NH 1.23× 10
−11 2.00 100 Payne et al. [1996]
R377 N(4S) + C2H3
M
−−→ CH3CN 3.9× 10
−12 2.00 100 Payne et al. [1996]
R378 N(4S) + C2H4
M
−−→ HCN + CH3 4.2× 10
−14 1.20 100∗ Miyazaki et al. [1968]
R379 N(4S) + C2H5
M
−−→ H2CN + CH3 3.9× 10
−11 1.40 100∗ Stief et al. [1995]
R380 N(4S) + C2H5
M
−−→ NH + C2H4 7.2× 10
−11 1.40 100∗ Stief et al. [1995]
R381 N(4S) + N(4S)
M
−−→ N2 4.1× 10
−34 2.50 100∗ Pravilov et al. [1991]
R382 N(4S) + NH
M
−−→ N2 + H 1.1× 10
−11 T0.5 3.00 100 Taux de collision maximal
R383 N(4S) + CN
M
−−→ C + N2 3.01× 10
−10 10.00∗ 100 Baulch et al. [1994]
R384 N(4S) + H2CN
M
−−→ HCN + NH 1.0× 10−10 e−201/T 1.50 100 Nesbitt et al. [1990]
R385 N(4S) + C2N
M
−−→ CN + CN 1.0× 10−10 2.00 100 Whyte et al. [1983]
R386 N(4S) + CHCN
M
−−→ C2N2 + H 1.0× 10
−12 2.00 100 Yung et al. [1987]
R387 N(4S) + CH3CN
M
−−→ HCN + HCN + H 2.28× 10−15 e−813/T 2.00 100 Forst et al. [1957]
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R388 N(2D)
M
−−→ N(4S) 2.3× 10−05 2.00 100 Okabe et al. [1978]
R389 N(2D) + Ar
M
−−→ N(4S) + Ar 2.52× 10−10 2.00 100 Umemoto et al. [2000]
R390 N(2D) + N2
M
−−→ N(4S) + N2 5.4× 10
−12 e−1624/T 2.00 100 Suzuki et al. [1993]
R391 N(2D) + H2
M
−−→ NH + H 4.2× 10−11 e−880/T 1.30 100 Herron et al. [1999]
R392 N(2D) + CH4
M
−−→ NH + CH3 1.44× 10
−12 e−755/T 1.50 100 Herron et al. [1999]
R393 N(2D) + CH4
M
−−→ CH2NH + H 3.36× 10
−12 e−755/T 1.50 100 Herron et al. [1999]
R394 N(2D) + C2H2
M
−−→ CHCN + H 1.6× 10−10 e−267/T 1.30 100 Herron et al. [1999]
R395 N(2D) + C2H4
M
−−→ NH + C2H3 1.2× 10
−12 1.50 100 Black et al. [1969]
R396 N(2D) + C2H4
M
−−→ CH3CN + H 2.6× 10
−11 1.50 100 Sato et al. [1999] ; Balucani et al. [2000]
R397 N(2D) + C2H6
M
−−→ NH + C2H5 1.9× 10
−11 1.50 100 Herron et al. [1999]
R398 N(2D) + CO
M
−−→ CN + O(3P) 1.7× 10−12 2.00 100 Piper et al. [1987]
R399 N(2D) + CO2
M
−−→ NO + CO 3.6× 10−13 1.50 100 Herron et al. [1999]
R400 NH + H
M
−−→ N(4S) + H2 1.7× 10
−11 2.00 100 Baulch et al. [1994]
R401 NH + CH3
M
−−→ CH2NH + H 4.0× 10
−11 2.00 100 Lellouch et al. [1994]
R402 NH + CH3
M
−−→ N(4S) + CH4 4.0× 10
−11 2.00 100 Lellouch et al. [1994]
R403 NH + C2H3
M
−−→ N(4S) + C2H4 4.0× 10
−11 2.00 100 Lellouch et al. [1994]
R404 NH + C2H5
M
−−→ N(4S) + C2H6 4.0× 10
−11 2.00 100 Lellouch et al. [1994]
R405 NH + NH
M
−−→ N2 + H2 k0 = 1.0× 10
−33 10.00 100 Yung et al. [1984]
k∞ = 3.5× 10
−12 10.00 100 Nicholas et al. [1986]
R406 NH + NH2
M
−−→ N2H3 1.16× 10
−10 2.00 100 Pagsberg et al. [1979]
R407 NH2 + H
M
−−→ NH3 k0 = 3.01× 10
−30 10.00∗ 100∗ Schofield et al. [1973]
k∞ = 2.66× 10
−11 2.00 100 Pagsberg et al. [1979]
R408 NH2 + H2
M
−−→ NH3 + H 2.09× 10
−12 e−4277/T 12.00 100∗ Demissy et Lesclaux [1980]
R409 NH2 + CH3
M
−−→ CH3NH2 k0 = 6.04× 10
−18 T−3.85 1.40 100∗ Jodkowski et al. [1995]
k∞ = 1.19× 10
−11 T0.42 1.40 100∗
R410 NH2 + CH4
M
−−→ NH3 + CH3 5.1× 10
−23 T3.59 e−4540/T 5.00 200 Mebel et Lin [1999]
R411 NH2 + C2H2
M
−−→ NH3 + C2H 1.11× 10
−13 e−1850/T 5.00 250 Bosco et al. [1984]
R412 NH2 + C2H4
M
−−→ NH3 + C2H3 3.42× 10
−14 e−1318/T 1.10 100∗ Bosco et al. [1984]
R413 NH2 + C2H5
M
−−→ NH3 + C2H4 4.15× 10
−11 1.30 100∗ Demissy et Lesclaux [1982]
R414 NH2 + C2H6
M
−−→ NH3 + C2H5 6.14× 10
−13 e−3598/T 2.00 100 Lesclaux et Demissy [1978]
R415 NH2 + NH2
M
−−→ N2H2 + H2 1.3× 10
−12 1.70 100∗ Stothard et al. [1995]
R416 NH2 + NH2
M
−−→ N2H4 k0 = 8.74× 10
−20 T−3.9 1.30 100∗ Fagerstro¨m et al. [1995]
k∞ = 2.54× 10
−11 T0.27 1.20 100∗
R417 NH2 + N2H4
M
−−→ N2H3 + NH3 5.14× 10
−13 2.00 100 Gehring et al. [1971]
R418 NH3 + H
M
−−→ NH2 + H2 7.78× 10
−24 T3.93 e−4064/T 5.00 100 Espinosa-Garcia et al. [1994]
R419 NH3 + CH
M
−−→ NH + CH3 4.11× 10
−09 T−0.56 e−30.2/T 10.00∗ 50 Bocherel et al. [1996]
R420 NH3 + CH3
M
−−→ NH2 + CH4 4.2× 10
−21 T2.86 e−7340/T 2.00 100 Yu et al. [1998]
R421 N2H2 + H
M
−−→ N2H + H2 1.4× 10
−19 T2.63 e−115/T 2.00 100 Linder et al. [1996]
R422 N2H2 + NH2
M
−−→ NH3 + N2H 1.5× 10
−25 T4.05 e−810/T 2.00 100 Linder et al. [1996]
R423 N2H3 + H
M
−−→ NH2 + NH2 2.66× 10
−12 2.00∗ 100∗ Gehring et al. [1971]
R424 N2H3 + N2H3
M
−−→ N2H4 + N2 + H2 6.0× 10
−11 2.00 100 Atreya et al. [1986]
R425 N2H4 + H
M
−−→ N2H3 + H2 9.86× 10
−12 e−1198/T 1.20 100∗ Stief et Payne [1976]
R426 N2H4 + CH3
M
−−→ N2H3 + CH4 1.66× 10
−13 e−2516/T 2.00 100 Gray et Thynne [1964]
R427 CN + H
M
−−→ HCN k0 = 2.4× 10
−24 T−2.2 e−567/T 10.00∗ 100 Tsang et al. [1992]
k∞ = 3.0× 10
−09 T−0.5 10.00∗ 100
R428 CN + H2
M
−−→ HCN + H 3.2× 10−20 T2.87 e−820/T 2.00∗ 500 Baulch et al. [1994]
R429 CN + CH4
M
−−→ HCN + CH3 5.73× 10
−12 e−675/T 1.50 80 Sims et al. [1993]
R430 CN + CH4
M
−−→ CH3CN + H 2.08× 10
−21 T2.64 e−78/T 2.00 100 Balla et Casleton [1991]
R431 CN + C2H2
M
−−→ HC3N + H 5.26× 10
−09 T−0.52 e−20/T 1.20 60 Sims et al. [1993] ; Sayah et al. [1988]
R432 CN + C2H4
M
−−→ C2H3CN + H 2.72× 10
−09 T−0.69 e−31/T 3.00 300 Sims et al. [1993] ; Monks et al. [1993]
R433 CN + C2H4
M
−−→ HCN + C2H3 1.09× 10
−08 T−0.69 e−31/T 3.00 300 Sims et al. [1993] ; Monks et al. [1993]
R434 CN + C2H6
M
−−→ HCN + C2H5 5.94× 10
−12 T0.22 e58/T 10.00∗ 50 Sims et al. [1993]
R435 CN + CH3C2H
M
−−→ C3H3CN + H 4.1× 10
−10 2.00 50 Carty et al. [2001]
R436 CN + CH2CCH2
M
−−→ C3H3CN + H 4.1× 10
−10 2.00 50 Carty et al. [2001]
R437 CN + C3H6
M
−−→ CH3CN + C2H3 1.73× 10
−10 e102/T 12.00 50 Sims et al. [1993]
R438 CN + C3H8
M
−−→ HCN + C3H7 2.4× 10
−14 T1.19 e378/T 1.50 80 Yang et al. [1992a]
R439 CN + C4H2
M
−−→ HC5N + H 4.2× 10
−10 1.10 100∗ Seki et al. [1996]
R440 CN + C4H4
M
−−→ SOOT + H 1.07× 10−07 T−0.82 e−228/T 2.00 80 Yang et al. [1992a]
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R441 CN + C4H6
M
−−→ SOOT 2.57× 10−10 e171/T 2.00 100 Butterfield et al. [1993]
R442 CN + NH3
M
−−→ HCN + NH2 1.83× 10
−08 T−1.14 1.40 50 Sims et al. [1988]
R443 CN + CN
M
−−→ C2N2 k0 = 9.4× 10
−23 T−2.61 3.00 100 Tsang et al. [1992]
k∞ = 9.4× 10
−12 3.00 100
R444 CN + HCN
M
−−→ C2N2 + H 2.5× 10
−17 T1.71 e−770/T 5.00 100 Tsang et al. [1992]
R445 CN + CH3CN
M
−−→ C2N2 + CH3 6.46× 10
−11 e−1190/T 1.26 100 Zabarnick et Lin [1989b]
R446 CN + C3N
M
−−→ C4N2 k0 = 9.4× 10
−23 T−2.61 10.00 100 Estime´ a` partir de R442(k0)
k∞ = 9.4× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R442(k∞)
R447 CN + HC3N
M
−−→ C4N2 + H 1.69× 10
−12 2.00∗ 100∗ Halpern et al. [1989]
R448 CN + C2H3CN
M
−−→ SOOT 3.02× 10−11 e101/T 1.05 100 Butterfield et al. [1993]
R449 CN + C2N2
M
−−→ SOOT 2.19× 10−21 T2.7 e−325/T 2.00 100 Yang et al. [1992b]
R450 CN + C4N2
M
−−→ SOOT 5.4× 10−13 1.10 100∗ Seki et al. [1996]
R451 HCN + H
M
−−→ H2CN k0 = 4.5× 10
−24 T−2.73 e−3855/T 10.00∗ 100 Tsang [1991]
k∞ = 5.5× 10
−11 e−2438/T 10.00∗ 100
R452 HCN + 3CH2
M
−−→ CH2CN + H 1.5× 10
−12 e−3332/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R109
R453 HCN + CH3
M
−−→ SOOT k0 = 4.5× 10
−24 T−2.73 e−3855/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R450(k0)
k∞ = 5.5× 10
−11 e−2438/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R450(k∞)
R454 HCN + C2H
M
−−→ HC3N + H 5.3× 10
−12 e−769/T 1.10 100∗ Hoobler et Leone [1997]
R455 HCN + C2H3
M
−−→ C2H3CN + H 4.5× 10
−14 2.30 100∗ Monks et al. [1993]
R456 HCN + C2H5
M
−−→ SOOT k0 = 4.5× 10
−24 T−2.73 e−3855/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R450(k0)
k∞ = 5.5× 10
−11 e−2438/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R450(k∞)
R457 HCN + C3H5
M
−−→ C2H5CN + H 4.5× 10
−14 10.00 100 Estime´ a` partir de R454)
R458 HCN + C3H7
M
−−→ SOOT k0 = 4.5× 10
−24 T−2.73 e−3855/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R450(k0)
k∞ = 5.5× 10
−11 e−2438/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R450(k∞)
R459 HCN + C4H
M
−−→ HC5N + H 4.5× 10
−14 10.00 100 Estime´ a` partir de R454)
R460 HCN + C4H3
M
−−→ C4H3CN + H 4.5× 10
−14 10.00 100 Estime´ a` partir de R454)
R461 HCN + H2C3CN
M
−−→ SOOT + H 4.5× 10−14 10.00 100 Estime´ a` partir de R454)
R462 H2CN + H
M
−−→ HCN + H2 7.0× 10
−11 2.00 100 Marston et al. [1989]
R463 H2CN + HCN
M
−−→ SOOT 1.1× 10−15 e−900/T 2.00 100 Wilson et Atreya [2003]
R464 H2CN + H2CN
M
−−→ HCN + HCN + H2 7.7× 10
−12 1.50 100∗ Nizamov et Dagdigian [2003]
R465 CH3NH2 + CH
M
−−→ C2H3NH2 + H 3.1× 10
−10 e−170/T 2.00 100 Zabarnick et al. [1989a]
R466 CH3NH2 + CH3
M
−−→ CH2NH2 + CH4 1.62× 10
−13 e−4381/T 2.34 100 Gray et Thynne [1964]
R467 CH3NH2 + CH3
M
−−→ CH3NH + CH4 5.89× 10
−15 e−2870/T 1.66 100 Gray et Thynne [1964]
R468 C2N2 + H
M
−−→ HC2N2 k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 1.5× 10
−15 1.20 100∗ Phillips et al. [1978]
R469 CHCN + CHCN
M
−−→ C4N2 + H2 5.3× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R104 ; Yung et al. [1987]
R470 CH3CN + H
M
−−→ HCN + CH3 3.39× 10
−12 e−3954/T 2.00 100 Jamieson et al. [1970]
R471 CH3CN + H
M
−−→ CN + CH4 1.66× 10
−13 e−1505/T 2.00 100 Jamieson et al. [1970]
R472 CH3CN + C2H
M
−−→ C3H3CN + H 1.8× 10
−11 e−766/T 2.00 50 Nizamov et Leone [2004]
R473 C3N + H2
M
−−→ HC3N + H 1.2× 10
−11 e−998/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R162
R474 C3N +
3CH2
M
−−→ HC3N + CH 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R107
R475 C3N + CH3
M
−−→ C3H2CN + H 4.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R131
R476 C3N + CH4
M
−−→ HC3N + CH3 5.73× 10
−12 e−675/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R428 ; Yung et al. [1987]
R477 C3N + C2H
M
−−→ SOOT + H 3.0× 10−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R164
R478 C3N + C2H2
M
−−→ HC5N + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R479 C3N + C2H3
M
−−→ HC3N + C2H2 1.6× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R166
R480 C3N + C2H3
M
−−→ C4H2CN + H 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R167
R481 C3N + C2H4
M
−−→ C4H3CN + H 7.8× 10
−11 e134/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R168
R482 C3N + C2H5
M
−−→ HC3N + C2H4 3.0× 10
−12 10.00 100 Estime´ a` partir de R169
R483 C3N + C2H5
M
−−→ C3H2CN + CH3 3.0× 10
−11 10.00 100 Estime´ a` partir de R170
R484 C3N + C2H6
M
−−→ HC3N + C2H5 5.94× 10
−12 T0.22 e58/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R433 ; Yung et al. [1987]
R485 HC3N + H
M
−−→ H2C3N k0 = 3.3× 10
−30 e−740/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R11(k0)
k∞ = 1.1× 10
−12 e−500/T 1.20 100∗ Parker et al. [2004]
R486 HC3N + C2H
M
−−→ HC5N + H 9.53× 10
−11 e30.8/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R165
R487 HC3N + C2H3
M
−−→ SOOT + H 3.31× 10−12 e−2516/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R192
R488 HC3N + C2H5
M
−−→ SOOT 4.5× 10−13 e−11800/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R222
R489 HC3N + C6H5
M
−−→ SOOT 9.8× 10−13 T0.21 e−2516/T 10.00 100 Estime´ a` partir de R366
R490 H2C3N + H
M
−−→ C2H2 + HCN 1.5× 10
−11 2.00 100 Yung et al. [1984]
R491 C2N2 + H
M
−−→ HCN + CN 8.59× 10−16 2.00 100 Dunn et al. [1971]
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R492 C2N2 + C
M
−−→ CN + C2N 3.01× 10
−11 2.00 100 Whyte et al. [1983]
R493 HC2N2 + H
M
−−→ HCN + HCN 1.7× 10−13 e−110/T 2.00 100 Yung et al. [1987]
D.3 Chimie des compose´s oxyge´ne´s
Re´actions Constantes de vitesse F (300 K) g Re´fe´rences
R494 O(3P) + H
M
−−→ OH 1.3× 10−29 T−1 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R495 O(3P) + H2
M
−−→ OH + H 8.52× 10−20 T2.67 e−3163/T 3.16 100 Baulch et al. [1992]
R496 O(3P) + CH
M
−−→ CO + H 6.59× 10−11 3.16 100 Baulch et al. [1992]
R497 O(3P) + 3CH2
M
−−→ CO + H + H 2.01× 10−10 10.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R498 O(3P) + CH3
M
−−→ H2CO + H 1.4× 10
−10 1.58 100 Atkinson et al. [1992]
R499 O(3P) + CH3
M
−−→ CO + H2 + H 1.95× 10
−11 e−201/T 2.00 100 Fockenberg et al. [2002]
R500 O(3P) + CH3
M
−−→ CH3O 1.32× 10
−08 T−2.12 e−312/T 2.00 100 Dean et al. [1987]
R501 O(3P) + CH4
M
−−→ OH + CH3 1.15× 10
−15 T1.56 e−4275/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R502 O(3P) + C2H
M
−−→ CO + CH 2.41× 10−11 e−232/T 3.00 100∗ Devriendt et Peeters [1997]
R503 O(3P) + C2H2
M
−−→ CO + 3CH2 3.01× 10
−11 e−1601/T 1.30 250 DeMore et al. [1997]
R504 O(3P) + C2H2
M
−−→ CH2CO + 2.1× 10
−13 3.00 100 Gaedtke et al. [1973] - Limite supe´rieure
R505 O(3P) + C2H3
M
−−→ CH2CO + H 1.6× 10
−10 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R506 O(3P) + C2H4
M
−−→ CH3CO + H 1.13× 10
−17 T1.88 e−92/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1994]
R507 O(3P) + C2H4
M
−−→ HCO + CH3 9.0× 10
−18 T1.88 e−92/T 2.00 100 Baulch et al. [1994]
R508 O(3P) + C2H4
M
−−→ H2CO +
3CH2 2.25× 10
−18 T1.88 e−92/T 2.00 100 Baulch et al. [1994]
R509 O(3P) + C2H4
M
−−→ C2H4O 1.16× 10
−12 2.00 100 Gaedtke et al. [1973]
R510 O(3P) + C2H5
M
−−→ CH3CHO + H 1.33× 10
−10 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R511 O(3P) + C2H5
M
−−→ H2CO + CH3 2.67× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R512 O(3P) + C2H6
M
−−→ OH + C2H5 1.66× 10
−15 T1.5 e−2921/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R513 O(3P) + C3H2
M
−−→ CO + C2H + H 1.13× 10
−10 2.00 100 Homann et Wellmann [1983]
R514 O(3P) + C3H3
M
−−→ SOOT + H 2.31× 10−10 1.40 100∗ Slagle et al. [1990b]
R515 O(3P) + C3H5
M
−−→ SOOT + H 3.01× 10−10 3.00 100∗ Slagle et al. [1990a]
R516 O(3P) + NH
M
−−→ OH + N(4S) 1.16× 10−11 10.00∗ 100 Cohen et al. [1991]
R517 O(3P) + NH
M
−−→ NO + H 1.16× 10−10 2.00∗ 100 Cohen et al. [1991]
R518 O(3P) + NH2
M
−−→ OH + NH 1.16× 10−11 2.00∗ 100 Cohen et al. [1991]
R519 O(3P) + NH2
M
−−→ NO + H2 8.3× 10
−12 10.00∗ 100 Cohen et al. [1991]
R520 O(3P) + NH3
M
−−→ OH + NH2 1.83× 10
−18 T2.1 e−2624/T 2.00∗ 100 Cohen et al. [1991]
R521 O(3P) + CN
M
−−→ CO + N(4S) 1.69× 10−11 5.00 100 Baulch et al. [1992]
R522 O(3P) + HCN
M
−−→ CO + NH 9.0× 10−16 T1.21 e−3822/T 10.00∗ 100 Perry et al. [1984]
R523 O(3P) + HCN
M
−−→ CN + OH 5.5× 10−15 T1.58 e−13410/T 10.00∗ 100 Perry et al. [1984]
R524 O(3P) + CO
M
−−→ CO2 1.7× 10
−33 e−1510/T 2.50 100 Tsang et Hampson [1986]
R525 O(3P) + HCO
M
−−→ CO + OH 5.0× 10−11 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R526 O(3P) + HCO
M
−−→ CO2 + H 5.0× 10
−11 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R527 O(3P) + H2CO
M
−−→ HCO + OH 6.9× 10−13 T0.57 e−1390/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R528 O(3P) + CH3O
M
−−→ H2CO + OH 1.0× 10
−11 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R529 O(3P) + CH2OH
M
−−→ H2CO + OH 1.5× 10
−10 2.30 100∗ Grotheer et al. [1988]
R530 O(3P) + CH3OH
M
−−→ CH2OH + OH 1.63× 10
−11 e−2271/T 1.70 450 Failes et al. [1982]
R531 O(3P) + CH3OH
M
−−→ CH3O + OH 1.66× 10
−11 e−2.362/T 2.51 100 Warnatz et al. [1984]
R532 O(3P) + CH3CO
M
−−→ CO2 + CH3 2.4× 10
−10 1.58 100 Miyoshi et al. [1989]
R533 O(3P) + CH3CO
M
−−→ CH2CO + OH 8.0× 10
−11 1.26 100 Miyoshi et al. [1989]
R534 O(3P) + CH3CHO
M
−−→ CH3CO + OH 1.79× 10
−11 e−1103/T 1.25 200 DeMore et al. [1997]
R535 O(1D)
M
−−→ O(3P) 6.7× 10−03 2.00 100 Okabe et al. [1978]
R536 O(1D) + Ar
M
−−→ O(3P) + Ar 5.0× 10−13 2.00 100 Shi et al. [1990]
R537 O(1D) + N2
M
−−→ O(3P) + N2 1.8× 10
−11 e−107/T 2.00 100 Atkinson et al. [2004]
R538 O(1D) + H2
M
−−→ OH + H 1.1× 10−10 1.10 100 Atkinson et al. [2004]
R539 O(1D) + CH4
M
−−→ OH + CH3 1.13× 10
−10 1.20 100 DeMore et al. [1997]
R540 O(1D) + CH4
M
−−→ CH2OH + H 7.51× 10
−12 1.20 100 DeMore et al. [1997]
R541 O(1D) + CH4
M
−−→ CH3O + H 3.01× 10
−11 1.20 100 DeMore et al. [1997]
R542 O(1D) + NH3
M
−−→ NH2 + OH 2.51× 10
−10 1.30 100 DeMore et al. [1997]
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R543 O(1D) + H2O
M
−−→ OH + OH 2.19× 10−10 1.20 100 Atkinson et al. [2004]
R544 O(1D) + CO
M
−−→ CO2 8.0× 10
−11 1.70 100∗ Tully et al. [1975]
R545 O(1D) + CO2
M
−−→ O(3P) + CO2 7.41× 10
−11 e121/T 1.40 100∗ DeMore et al. [1997]
R546 OH + H
M
−−→ O(3P) + H2 8.1× 10
−21 T2.8 e−1950/T 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R547 OH + H
M
−−→ H2O 6.1× 10
−26 T−2 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R548 OH + H2
M
−−→ H2O + H 7.7× 10
−12 e−2100/T 1.10 100 Atkinson et al. [2004]
R549 OH + 3CH2
M
−−→ H2CO 3.01× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R550 OH + CH3
M
−−→ H2CO + H2 5.3× 10
−15 e−2530/T 10.00∗ 100 de Avillez Pereira et al. [1997]
R551 OH + CH3
M
−−→ CH3OH k0 = 6.26× 10
−18 T−3.8 1.40 100∗ Fagerstro¨m et al. [1994]
k∞ = 8.2× 10
−11 T0.1 2.00 100
R552 OH + CH4
M
−−→ H2O + CH3 1.85× 10
−20 T2.82 e−987/T 1.70 100∗ Gierczak et al. [1997]
R553 OH + C2H
M
−−→ O(3P) + C2H2 3.0× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R554 OH + C2H
M
−−→ CO + 3CH2 3.01× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R555 OH + C2H2
M
−−→ H2O + C2H 3.04× 10
−20 T2.68 e−6063/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R556 OH + C2H2
M
−−→ CH2CO + H 1.0× 10
−13 3.00 100 Siese et al. [1995] - Limite supe´rieure
R557 OH + C2H2
M
−−→ CH3CO k0 = 2.58× 10
−26 T−1.5 1.60 300 Atkinson et al. [1999]
k∞ = 9.35× 10
−18 T2 2.00∗ 300 Demore et al. [1997]
R558 OH + C2H3
M
−−→ CH3CHO 5.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R559 OH + C2H3
M
−−→ H2O + C2H2 5.0× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R560 OH + C2H4
M
−−→ H2O + C2H3 2.61× 10
−20 T2.74 e−2100/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R561 OH + C2H5
M
−−→ H2O + C2H4 4.0× 10
−11 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R562 OH + C2H6
M
−−→ H2O + C2H5 6.9× 10
−12 e−1007/T 1.30 150 Atkinson et al. [2001]
R563 OH + OH
M
−−→ H2O + O(
3P) 2.3× 10−20 T2.6 e947/T 1.40 240 Atkinson et al. [2004]
R564 OH + CO
M
−−→ CO2 + H 2.81× 10
−13 e−176/T 1.30 150 Frost et al. [1993]
R565 OH + H2CO
M
−−→ HCO + H2O 8.2× 10
−12 e40.3/T 1.80 200 Atkinson et al. [1999]
R566 OH + CH2OH
M
−−→ H2CO + H2O 4.0× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang [1987]
R567 OH + CH3OH
M
−−→ CH2OH + H2O 3.1× 10
−12 e−363/T 1.40 100∗ Atkinson et al. [2001]
R568 OH + CH3OH
M
−−→ CH3O + H2O 1.4× 10
−13 3.16 250 Atkinson et al. [2001]
R569 OH + CH3CO
M
−−→ CH2CO + H2O 2.01× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R570 OH + CH3CHO
M
−−→ CH3CO + H2O 4.4× 10
−12 e368/T 2.51 250 Atkinson et al. [2001]
R571 H2O + CH
M
−−→ CH2OH 9.48× 10
−12 e383/T 1.10 100∗ Zabarnick et al. [1986]
R572 H2O +
1CH2
M
−−→ CH3OH 3.0× 10
−11 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R573 H2O +
3CH2
M
−−→ CH3 + OH 1.6× 10
−16 3.00 100 Tsang et Hampson [1986] - Limite supe´rieure
R574 H2O + CH3
M
−−→ CH4 + OH 8.0× 10
−22 T2.9 e−7480/T 1.60 100 Tsang et Hampson [1986]
R575 H2O + CH3O
M
−−→ CH3OH + OH 1.5× 10
−15 T3.8 e−5786/T 2.00 100 Jodkowski et al. [1999]
R576 H2O + CH2OH
M
−−→ CH3OH + OH 1.25× 10
−11 T3 e−10420/T 2.00 100 Jodkowski et al. [1999]
R577 CO + H
M
−−→ HCO 5.29× 10−34 e−373/T 1.30 450 Baulch et al. [1992]
R578 CO + 3CH2
M
−−→ CH2CO k0 = 1.0× 10
−28 2.00 100 Yung et al. [1984]
k∞ = 1.0× 10
−15 2.00 100
R579 CO + CH3
M
−−→ CH3CO k0 = 4.19× 10
−36 3.16 100 Baulch et al. [1994]
k∞ = 8.4× 10
−13 e−3465/T 1.60 100∗
R580 CO + CH3O
M
−−→ CO2 + CH3 2.61× 10
−11 e−5940/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R581 HCO + H
M
−−→ CO + H2 1.83× 10
−10 1.32 100 Friedrichs et al. [2002]
R582 HCO + H2
M
−−→ H2CO + H 3.0× 10
−18 T2 e−8979/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R583 HCO + 3CH2
M
−−→ CO + CH3 3.01× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R584 HCO + CH3
M
−−→ CO + CH4 2.01× 10
−10 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R585 HCO + CH3
M
−−→ CH3CHO 3.01× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R586 HCO + CH4
M
−−→ H2CO + CH3 1.21× 10
−20 T2.85 e−11310/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R587 HCO + C2H
M
−−→ CO + C2H2 1.0× 10
−10 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R588 HCO + C2H3
M
−−→ CO + C2H4 1.5× 10
−10 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R589 HCO + C2H5
M
−−→ CO + C2H6 2.01× 10
−10 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R590 HCO + C2H6
M
−−→ H2CO + C2H5 7.79× 10
−20 T2.72 e−9285/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R591 HCO + C3H5
M
−−→ CO + C3H6 1.0× 10
−10 5.00 100 Tsang [1991]
R592 HCO + C3H7
M
−−→ CO + C3H8 1.0× 10
−10 5.00 100 Tsang [1988]
R593 HCO + C3H8
M
−−→ H2CO + C3H7 3.4× 10
−19 T2.5 e−9286/T 3.00 100 Tsang [1988]
R594 HCO + H2O
M
−−→ H2CO + OH 3.9× 10
−16 T1.35 e−13.11/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R595 HCO + HCO
M
−−→ CO + CO + H2 3.64× 10
−11 2.00∗ 100 Yee Quee et Thynne [1968]
R596 HCO + HCO
M
−−→ H2CO + CO 4.48× 10
−11 1.32 100∗ Friedrichs et al. [2002]
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R597 HCO + CH3O
M
−−→ CH3OH + CO 1.5× 10
−10 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R598 HCO + CH2OH
M
−−→ CH3OH + CO 2.01× 10
−10 3.00 100 Tsang [1987]
R599 HCO + CH2OH
M
−−→ H2CO + H2CO 3.01× 10
−10 3.00 100 Tsang [1987]
R600 HCO + CH3OH
M
−−→ CH2OH + H2CO 1.61× 10
−20 T2.9 e−6607/T 5.00 100 Tsang [1987]
R601 HCO + CH3CO
M
−−→ CH3CHO + CO 1.5× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R602 HCO + CN
M
−−→ HCN + CO 1.0× 10−10 2.00∗ 100 Tsang et al. [1992]
R603 HCO + HCN
M
−−→ H2CO + CN 1.0× 10
−11 e−17210/T 2.00∗ 100 Tsang [1991]
R604 H2CO + H
M
−−→ HCO + H2 2.1× 10
−16 T1.62 e−1093/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1994]
R605 H2CO +
3CH2
M
−−→ HCO + CH3 1.0× 10
−14 2.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R606 H2CO + CH3
M
−−→ HCO + CH4 6.79× 10
−12 e−4450/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R607 H2CO + C2H3
M
−−→ HCO + C2H4 9.0× 10
−21 T2.81 e−2951/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R608 H2CO + C2H5
M
−−→ HCO + C2H6 9.1× 10
−21 T2.81 e−2951/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R609 H2CO + CH3O
M
−−→ CH3OH + HCO 1.69× 10
−13 e−1500/T 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R610 H2CO + CH2OH
M
−−→ CH3OH + HCO 9.1× 10
−21 T2.8 e−2950/T 3.00 100 Tsang [1987]
R611 H2CO + CH3CO
M
−−→ CH3CHO + HCO 3.01× 10
−13 e−6506/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R612 H2CO + CN
M
−−→ HCN + HCO 2.81× 10−19 T2.72 e−720/T 5.00 400 Yu et al. [1993]
R613 CH3O + H
M
−−→ H2CO + H2 3.01× 10
−11 3.16 100 Baulch et al. [1992]
R614 CH3O +
1CH2
M
−−→ H2CO + CH3 3.01× 10
−12 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R615 CH3O +
3CH2
M
−−→ H2CO + CH3 3.01× 10
−13 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R616 CH3O + CH3
M
−−→ H2CO + CH4 4.0× 10
−11 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R617 CH3O + CH4
M
−−→ CH3OH + CH3 2.61× 10
−13 e−4450/T 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R618 CH3O + C2H
M
−−→ H2CO + C2H2 4.0× 10
−11 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R619 CH3O + C2H3
M
−−→ H2CO + C2H4 4.0× 10
−11 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R620 CH3O + C2H5
M
−−→ H2CO + C2H6 4.0× 10
−12 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R621 CH3O + C2H6
M
−−→ CH3OH + C2H5 4.0× 10
−13 e−3570/T 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R622 CH3O + CH3OH
M
−−→ CH3OH +
CH2OH
5.0× 10−13 e−2050/T 5.00 100 Tsang [1987]
R623 CH3O + CH3CO
M
−−→ CH2CO +
CH3OH
1.0× 10−11 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R624 CH3O + CH3CHO
M
−−→ CH3CO +
CH3OH
8.3× 10−15 1.30 100∗ Kelly et Heicklen [1978]
R625 CH2OH + H
M
−−→ H2CO + H2 1.0× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang [1987]
R626 CH2OH + H
M
−−→ OH + CH3 1.6× 10
−10 2.00∗ 100 Tsang [1987]
R627 CH2OH + H2
M
−−→ CH3OH + H 1.12× 10
−18 T2 e−6722/T 5.00 100 Tsang [1987]
R628 CH2OH +
3CH2
M
−−→ OH + C2H4 4.0× 10
−11 3.00 100 Tsang [1987]
R629 CH2OH +
3CH2
M
−−→ H2CO + CH3 2.01× 10
−12 3.00 100 Tsang [1987]
R630 CH2OH + CH3
M
−−→ H2CO + CH4 4.0× 10
−12 5.00 100 Tsang [1987]
R631 CH2OH + CH4
M
−−→ CH3OH + CH3 3.59× 10
−23 T3.1 e−8166/T 3.00 100 Tsang [1987]
R632 CH2OH + C2H
M
−−→ H2CO + C2H2 5.99× 10
−11 5.00 100 Tsang [1987]
R633 CH2OH + C2H
M
−−→ OH + C3H3 2.01× 10
−11 3.00 100 Tsang [1987]
R634 CH2OH + C2H2
M
−−→ H2CO + C2H3 1.2× 10
−12 e−4532/T 3.00 100 Tsang [1987]
R635 CH2OH + C2H3
M
−−→ H2CO + C2H4 5.01× 10
−11 2.50 100 Tsang [1987]
R636 CH2OH + C2H3
M
−−→ OH + C3H5 2.01× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang [1987]
R637 CH2OH + C2H4
M
−−→ SOOT 8.0× 10−14 e−3505/T 2.00 100 Tsang [1987]
R638 CH2OH + C2H5
M
−−→ H2CO + C2H6 4.0× 10
−12 5.00 100 Tsang [1987]
R639 CH2OH + C2H5
M
−−→ CH3OH + C2H4 4.0× 10
−12 5.00 100 Tsang [1987]
R640 CH2OH + C2H6
M
−−→ CH3OH + C2H5 3.3× 10
−22 T3 e−7033/T 5.00 100 Tsang [1987]
R641 CH2OH + CH2OH
M
−−→ CH3OH +
H2CO
8.0× 10−12 2.00∗ 100 Tsang [1987]
R642 CH2OH + CH3O
M
−−→ CH3OH + H2CO 4.0× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang [1987]
R643 CH2OH + CH3OH
M
−−→ CH3OH +
CH3O
1.3× 10−14 e−6073/T 5.00 100 Tsang [1987]
R644 CH3OH + H
M
−−→ CH2OH + H2 2.73× 10
−17 T2 e−2271/T 5.00 450 Li et Williams [1996]
R645 CH3OH + H
M
−−→ CH3O + H2 6.64× 10
−11 e−3067/T 2.00∗ 600 Warnatz et al. [1984]
R646 CH3OH +
1CH2
M
−−→ CH2OH + CH3 2.5× 10
−12 2.00 100 Tsang [1987]
R647 CH3OH +
3CH2
M
−−→ CH2OH + CH3 5.29× 10
−23 T3.2 e−3609/T 2.00 100 Tsang [1987]
R648 CH3OH +
3CH2
M
−−→ CH3O + CH3 2.39× 10
−23 T3.1 e−3490/T 2.00 100 Tsang [1987]
R649 CH3OH + CH3
M
−−→ CH2OH + CH4 5.29× 10
−23 T3.2 e−3609/T 3.00 100 Tsang [1987]
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Re´actions Constantes de vitesse F (300 K) g Re´fe´rences
R650 CH3OH + CH3
M
−−→ CH3O + CH4 2.39× 10
−23 T3.1 e−3490/T 3.00 100 Tsang [1987]
R651 CH3OH + C2H
M
−−→ CH2OH + C2H2 1.0× 10
−11 5.00 100 Tsang [1987]
R652 CH3OH + C2H
M
−−→ CH3O + C2H2 2.01× 10
−11 5.00 100 Tsang [1987]
R653 CH3OH + C2H3
M
−−→ CH2OH + C2H4 5.29× 10
−23 T3.2 e−3609/T 5.00 100 Tsang [1987]
R654 CH3OH + C2H3
M
−−→ CH3O + C2H4 2.39× 10
−23 T3.1 e−3490/T 5.00 100 Tsang [1987]
R655 CH3OH + C2H5
M
−−→ CH2OH + C2H6 5.29× 10
−23 T3.2 e−4613/T 5.00 100 Tsang [1987]
R656 CH3OH + C2H5
M
−−→ CH3O + C2H6 2.39× 10
−23 T3.1 e−4502/T 5.00 100 Tsang [1987]
R657 CH3OH + CH3CO
M
−−→ CH3CHO +
CH2OH
8.05× 10−21 T3 e−6214/T 3.00 100 Tsang [1987]
R658 CH2CO + H
M
−−→ CO + CH3 5.99× 10
−12 e−1178/T 1.60 100∗ Slemr et al. [1975]
R659 CH2CO +
3CH2
M
−−→ CO + C2H4 2.09× 10
−10 1.60 100∗ Canosamas et al. [1984]
R660 CH3CO + H
M
−−→ CH2CO + H2 1.92× 10
−11 2.00 100 Ohmori et al. [1990]
R661 CH3CO + H
M
−−→ HCO + CH3 1.03× 10
−11 2.00 100 Ohmori et al. [1990]
R662 CH3CO + H2
M
−−→ CH3CHO + H 6.85× 10
−18 T1.82 e−8868/T 3.00 100∗ Tsang et Hampson [1986]
R663 CH3CO +
3CH2
M
−−→ CH2CO + CH3 3.01× 10
−11 3.00 100∗ Tsang et Hampson [1986]
R664 CH3CO + CH3
M
−−→ CH2CO + CH4 1.01× 10
−11 2.00 100 Hassinen et al. [1990]
R665 CH3CO + CH3
M
−−→ CO2 + C2H6 4.9× 10
−11 2.00 100 Adachi et al. [1981]
R666 CH3CO + CH4
M
−−→ CO2 + C2H6 3.61× 10
−21 T2.88 e−10810/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R667 CH3CO + C2H
M
−−→ CH2CO + C2H2 3.01× 10
−11 3.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R668 CH3CO + C2H3
M
−−→ SOOT + CH3 3.01× 10
−11 2.00∗ 100 Tsang et Hampson [1986]
R669 CH3CO + C2H6
M
−−→ CH3CHO + C2H5 3.0× 10
−20 T2.75 e−8828/T 5.00 100 Tsang et Hampson [1986]
R670 CH3CO + CH3CO
M
−−→ CH3CHO +
CH2CO
1.49× 10−11 2.00 100 Hassinen et al. [1990]
R671 CH3CHO + H
M
−−→ CH3CO + H2 6.64× 10
−11 e−2120/T 2.00∗ 100∗ Warnatz et al. [1984]
R672 CH3CHO +
3CH2
M
−−→ CH3CO + CH3 2.76× 10
−12 e−1773/T 1.45 100 Bo¨hland et al. [1985a]
R673 CH3CHO + CH3
M
−−→ CH3CO + CH4 3.3× 10
−30 T5.64 e−1239/T 2.00∗ 100 Baulch et al. [1992]
R674 CH3CHO + N(
4S)
M
−−→ HCO + HCN +
H2
1.99× 10−14 1.20 100∗ Lambert et al. [1968]
R675 CO2 + C
M
−−→ CO + CO 1.0× 10−15 3.00 100 Husain et al. [1975] - Limite supe´rieure
R676 CO2 +
3CH2
M
−−→ H2CO + CO 3.9× 10
−14 1.60 100 Tsang et Hampson [1986]
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Fig. E.1: Constante de vitesse de la re´action C2H + CH4
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Fig. E.2: Constante de vitesse de la re´action C2H + C2H2
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Fig. E.5: Constante de vitesse de la re´action C2H + CH3C2H
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Fig. E.6: Constante de vitesse de la re´action C2H + C3H6
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Fig. E.7: Constante de vitesse de la re´action C2H + C3H8
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Abstract
As methane is the main precursor of Titans chemistry, its photolytic behaviour is of great importance for the understanding of
Titans atmospheric system. Thus, the main purpose of this paper is to present a critical review about available laboratory methane
photolysis results. The way these results are further exploited in photochemical models of Titans atmosphere is also discussed, as
those models may lead to different and sometimes contradictory conclusions. Following this literature discussions, pertinent aspects
of a new experimental project for a re-examination of methane photochemistry in the frame of new Titans atmospheric simulations
are also described.
 2005 COSPAR. Published by Elsevier Ltd. All rights reserved.
Keywords: Methane photolysis; Titan; Atmosphere; Photochemical models; Atmospheric simulations
1. Introduction
Titan is the only satellite in the solar system that pre-
sents a dense atmosphere. Essentially composed of
nitrogen and a few percentage of methane, its compos-
tion also reveals the existence of a complex organic
chemistry leading to the formation of numerous nitriles
and hydrocarbon molecules among which key com-
pounds for prebiotic chemistry such as hydrogen
cyanide.
The chemical evolution of its atmosphere is essen-
tially driven by the photolysis and the electron impact
dissociation of nitrogen and methane molecules. So, a
good understanding of those primary processes is deci-
sive to succeed in modeling satisfactorily the chemical
processes taking place in Titans atmospheric system.
In this paper, our interest will focus exclusively on the
methane photolytic decomposition. A critical review
about methane photolysis at Lyman-a (121.6 nm) will
be presented first and followed by a discussion on the
way methane photodissociation is described in photo-
chemical models. To conclude, new experimental ap-
proaches currently developed in our labs and
dedicated to the exploration of methane photochemistry
will be described.
2. CH4 photolysis
The electronic absorption spectrum of methane lies in
the vacuum ultraviolet (VUV) region at wavelengths
shorter than 140 nm, thus Lyman-a is the most intense
incident radiation susceptible to be absorbed by meth-
ane in the high atmosphere. Therefore experimental
photodissociation data at this wavelength are essential
for studies aiming at a good atmospheric representative-
0273-1177/$30  2005 COSPAR. Published by Elsevier Ltd. All rights reserved.
doi:10.1016/j.asr.2005.03.079
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Art.1
ness. For this reason, our remarks will concern dissoci-
ation by 10.2 eV (Lyman-a) photons or close to only.
Actually, the following paragraphs consist of a compila-
tion and analysis of different results obtained by various
workers, in order to determine and classify the different
photolytic decomposition pathways of methane in the
Lyman-a wavelength region. The electronic transition
expected for such an energy is 1T2 
1A1 that corre-
sponds to the 3sa1 1t2 electron promotion. The ener-
getically allowed channels accessible with 10.2 eV
photons are listed in Table 1. Among those channels,
two possibilities can be ruled out since they are pre-
cluded because of spin conservation. Thus, seven possi-
bilities remained to be considered.
2.1. Experiments in photolysis cells
In most experiments that have been performed in
photolysis cells, a krypton lamp has been used as the
light source (Milligan and Jacox, 1967; Laufer and
McNesby, 1968; Hellner and Vermeil, 1970; Gorden
and Ausloos, 1967; Hellner et al., 1971; Rebbert and
Ausloos, 1972/73). The cell filled either with pure CH4
or CD4 or with CH4–CD4 mixtures is thus irradiated
by the Kr resonance line at 123.6 nm. This emission cor-
responds to an energy of 10.0 eV. Other deuterated com-
pounds have been used by some authors (Mahan and
Mandal, 1962; Milligan and Jacox, 1967). The conclu-
sions on primary decomposition processes are based
mainly on results obtained from analysis of stable end-
products by means of chromatography or/and mass
spectrometry. Several outstanding points concerning
the different fragmentation pathways can be distin-
guished from those studies.
2.1.1. Methylene photofragment, CH2
Most of the first studies mentioned CH2 as a major
product. Mahan and Mandal (1962) have indeed sug-
gested that elimination of molecular hydrogen via (J2)
was the most important primary photochemical process,
even though they admitted that it was not the only one.
Gorden and Ausloos (1967) study strengthened this
hypothesis, also supported by further arguments estab-
lished by Laufer and McNesby (1968). These latter suc-
ceeded in determining the total quantum yield of
molecular hydrogen formation, UH2 , and, the percent-
age of H2 directly formed by molecular elimination,
mol
UH2 . According to their results: UH2 ¼ 0.74 and about
73% of the total molecular hydrogen detected is derived
from direct elimination. One can then estimate
mol
UH2 ¼ 0.58 thus reinforcing the probability for (J2)
and (J5) to occur. So, (J2) and hence CH2 seem to pre-
vail on other channels and photofragments as it has
been underlined by Slanger and Black (1982) (see Table
2). However, the conclusions of Braun and colleagues
(1967) about the predominance of (J2) are opposite. In
their opinion, this fragmentation is the less probable un-
like (J5) whose non-negligible role has been put forward
too by Hellner and Vermeil (1970).
2.1.2. Methylidyne photofragment, CH
Different works have pointed out the presence of
CH in methane photolysis experiments. Braun et al.
(1966), in an attempt to investigate the processes tak-
ing place in the VUV flash photolysis have been the
first to detect CH radical directly via its C2R+X2P
and A2DX2P transitions in absorption. They could
not conclude on its origin but they suggested that it
was produced in a larger amount than CH2. Gorden
and Ausloos (1967) added that the primary dissocia-
tion channel (J5) must be responsible for a significant
fraction of CH radicals rather than a secondary frag-
mentation of CH2 (Eq. (1)) and CH3 radicals (Eq.
(2)):
CH2 ! CHþH; ð1Þ
CH3 ! CHþH2; ð2Þ
However this hypothesis of a subsequent fragmenta-
tion of methylene radicals leading to methylidyne (Eq.
(1)) has been suggested by Laufer and McNesby
(1968) as an additional way to produce CH according
to the excess energy for (J2) (see Table 1). Finally, the
importance of CH among all the photofragments has
been evaluated by Rebbert and Ausloos (1972/73) who
measured UCH = 0.059. This low value is in agreement
with the low probability of (J5) suggested by Slanger
and Black (1982) (see Table 2).
Table 1
Energetically allowed channels at 10.2 eV (adapted from Cook et al.
(2001))
Shaded areas indicate that the decomposition pathway considered is
not spin conserving. Note that in the text any reference to (J2) must be
understood as (J2a + J2b).
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Considering those results, it appears that even though
CH must be present, its origin is ambiguous. The prob-
lem is to know whether CH is formed by a primary pro-
cess (J5) or by a subsequent unimolecular decay of
another photofragment like CH2 and/or CH3. However,
if we sum UCH and UCH3 (see next paragraph), it appears
that those fragments can account only for 16% of the to-
tal branching ratio, so that CH2 must be predominant.
2.1.3. Methyl photofragment, CH3
Braun et al. (1967) were the first to propose a primary
dissociation scheme where (J1) was the second most
probable dissociation channel, making CH3 the most
abundant primary fragment after CH. This was sup-
ported by ab initio calculations from Karplus and Ber-
sohn (1969) who pointed out that a C3v deformation
type would lead to the fragmentation pathway (J1). Nev-
ertheless, the evolution of CH3 radicals is very uncertain
since the energy in excess, released in the fragmentation
after Lyman-a photolysis, is quite important (see Table
1). Thus, Ausloos and colleagues (Gorden and Ausloos,
1967; Rebbert and Ausloos, 1972/73) evoked the possi-
bility of a secondary fragmentation leading to the pro-
duction of CH radicals (Eq. (2)), whereas Laufer and
McNesby (1968) suggested that it could lead to CH2
(Eq. (3)).
CH3 ! CH2 þH; ð3Þ
Few years later, Hellner and Vermeil (1970) evaluated
the quantum yield for the CH3 radical production, UCH3 ,
and found it to be negligible (UCH3 ¼ 0.1), in agreement
with Lindholms (1970) calculations which estimated the
formation of methyl radical as highly improbable on the
basis of symmetry considerations. Further results (Hell-
ner et al., 1971; Slanger and Black, 1982), confirmed the
low probability for (J1) to occur.
To complete this review on methane photodecompo-
sition, one must not forget to quote the determination of
the atomic hydrogen quantum yield, UH, by Slanger and
Black (1982) at Lyman-a. They found UH = 1.16 and
reached the conclusion that atomic hydrogen is essen-
tially formed following (J3) and (J4) channels. It is
noticeable too, that Braun et al. (1967) and Rebbert
and Ausloos (1972/73) have been the only ones to take
(J6) into consideration, others considering this channel
as unlikely to occur.
As a conclusion, one must keep in mind that the re-
sults discussed above were determined in collisional
conditions and by means of correlations between stable
end-products and supposed primary processes. One
might then have some doubts about the primary nature
of the probed processes because a significant part of
information is lost due to collisional effects. Neverthe-
less, these were the only data available when the first
models of Titans atmosphere were created (see Section
3 for more details).
2.2. Collision free experiments
To solve the problems concerning the nature of the
probed processes and improve our knowledge about
methane VUV photodissociation, further experiments
have been carried out. They consisted of irradiations
of pure CH4 and/or pure CD4 at Lyman-a performed
in collision free conditions. In most cases, methane
was introduced in the photolysis zone of the experimen-
tal device through a jet. The primary processes were
probed directly by detection of primary photofragments
with techniques such as time of flight spectroscopy
(TOF) and Doppler line profile measurements.
Mordaunt and colleagues (1993) have been the first to
investigate methane photolysis in the conditions de-
scribed above. They measured and analysed the kinetic
energy distribution of atomic hydrogen formed during
photodissociation (see Table 1 for the corresponding
channels). They observed two populations of hydrogen
atoms: a fast one and a slow one. According to them,
the fast channel corresponds to hydrogen atoms formed
concomitantly with CH3ðX
2A002ÞðJ 1Þ, whereas the slow H
atoms are formed via three body fragmentation pro-
cesses such as (J3), (J4) and (J5) (see Table 1 for the cor-
responding excess energy). They also suggested that a
Table 2
Relative contributions of the CH4 dissociation product channels after photoexcitation in the Lyman-a wavelength region
UH
a
UH2
b J1 J2a J2b J3 J4 J5
Slanger and Black, 1982 1.16 / – – + + –
Mordaunt et al., 1993 scenario 1 1.0 0.24 0.51 0.24 / 0.05 + 0.20 0.00 + 0.00
Mordaunt et al., 1993 scenario 2 1.0 0.51 0.49 0.00 / 0 + 0 0.28 + 0.23
Heck et al., 1996 (0.77) 0.33 0.66 0.22 / 0 0.11
Brownsword et al., 1997 0.47 0.60 0.38 0.52 / 0.01 0.08
Wang et al., 2000 (0.47) 0.654 0.291 0.584 / / 0.055 0.07
Shaded line indicates that the experiment has been performed in collisional conditions unlike the others and is just mentioned for comparison.
a The values for UH correspond to experimental determinations except when the figures are between brackets, then it corresponds to
(J1) + 2(J3) + 2(J4) + (J5).
b The values for UH2 correspond only to (J2a) + (J5) and not to an experimental determination.
 The figures in italic correspond to: CH4 þ hm ! CH

3 þH!
3;1CH2 þ 2H for (J3) and (J4), and to: CH4 þ hm! CH

3 þH! CHþH2 þH for
(J5). These sequential contributions must be added to the direct contributions.
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fraction of these slow atoms comes from a subsequent
decay of CH3 radicals. The same observation concern-
ing the energetic distinction between H atoms has also
been reported by Heck and coworkers (1996). They eval-
uated that the fast channel accounts for 87% of the total
H atoms and considered secondary fragmentation (Eq.
(3)) and contribution from (J5), (J3) and (J4) as respon-
sible for the remaining 13%. In addition, they examined
the H2 distribution after absorption of two UV photons
in the 210–230 nm range. They found a bimodal distri-
bution and suggested that the fast H2 comes from (J2)
dissociation pathway, whereas the slow ones might be
formed through (J5) and by secondary fragmentation
of CH3 (Eq. (2)). A more recent study by Wang and
Liu (1998) confirmed the existence of two kinds of H
atoms distinguishable according to the fragmentation
processes implied in their formation, but these latter
did not conclude on the concerted or sequential charac-
ter of those dissociations. Nevertheless they discussed
about the radiationless pathways involved in (J1)
fragmentation.
In order to better understand this photolytic behav-
iour, Mebel and colleagues (1997) have carried out a
comprehensive theoretical study on (1T2) and (
3T2) ex-
cited states of methane. They discussed on the different
dissociation pathways and, according to their results,
formation of fast H atoms and of CH3ðX
2A002Þ could
be explained either by an internal conversion or by an
intersystem crossing process. Cook and colleagues
(2001) performed complementary ab initio calculations
in which they described the possible fragmentation path-
ways from a mechanistic and dynamic point of view.
They also carried out an experimental study and their
general conclusions strengthened Wang and Lius re-
marks (1998).
With the development of experimental setups ade-
quate to work in collision free conditions, new determi-
nations of atomic hydrogen quantum yields have
become possible. In fact, it was another outstanding
point of Mordaunt and co-workers (1993) study: they
found UH ¼ 1.0
þ0.6
0.4, in accordance with Slanger and
Blacks (1982) previous value (UH = 1.16). But, the rein-
vestigation of the atomic hydrogen quantum yield by
Brownsword et al. (1997), performed in very similar
conditions, led to a much smaller value than the one re-
ported by Mordaunt et al. (1993): UH = 0.47 ± 0.11. To
explain this difference, Brownsword et al. (1997) attrib-
uted a larger importance to (J2) channel leading exclu-
sively to H2 than Mordaunt et al. (1993) did (see
Table 2).
Finally, considering former and new data acquired by
means of these comprehensive studies, several authors
proposed some photodissociation schemes which are
summarized in Table 2. Mordaunt and colleagues
(1993) proposed two scenarios to rationalize the photo-
lytic decomposition they observed, the distinguishing
features between the two scenarios being the needed
activation energy and the symmetry of the transition
state. In scenario 1, CH3 leads exclusively to the forma-
tion of CH2 radicals (Eq (3)), while in scenario 2 it leads
both to CH and CH2 radicals, (Eqs. (2) and (3)). But,
independently from the chosen scenario, it appears that
the simple C–H bond-breaking process (J1) is the pre-
dominant channel. Anyway, these scenarios are limiting
cases, it means that the real situation should be some-
where in between the two cases. The same remark ap-
plies for the values reported by Heck et al. (1996). In
fact, they have just established proportionality relations
between the different channels where (J1) largely pre-
vails, thus the set of branching ratios presented in
Table 2 has been crudely stated without considering
any contributions from (J3) and (J4) channels. Brown-
sword et al. (1997) combined their new UH value with
available literature ones to determine the relative contri-
butions of the different channels to methane photodisso-
ciation and concluded that (J2) and (J1) play the major
roles in the fragmentation process. But the most com-
plete determination of quantum yields until now has
been performed by Wang and co-workers (2000). By
means of multiple experiments, the authors succeeded
in drawing up a whole set of branching ratios. In addi-
tion, they brought experimental evidence that CH2 is
formed in the (a1A1) state, thus confirming earlier theo-
retical (Karplus and Bersohn, 1969; Lee and Janoschek,
1979) and experimental (Masanet and Vermeil, 1975;
Lee and Chiang, 1983) studies.
Several features can be discussed from previous re-
sults. It appears that whereas the fragmentation follow-
ing the (J1) pathway was first believed as unlikely, new
experimental data revealed that it is in fact one of the
two main decomposition processes with (J2) whose
importance was already shown in former studies. Con-
cerning methylidyne radical, its presence is not ques-
tioned but its weak abundance, already noticed by
Rebbert and Ausloos (1972/73), tends to be confirmed
by the different values found for (J5) branching ratio.
Another issue is the evolution of methyl radicals since
their secondary fragmentation is often presented as an
alternative source for CH and CH2 radicals. This
sequential decomposition of methane makes its photol-
ysis even more complex to understand because it be-
comes difficult to really identify the primary products.
Both primary and sequential processes are important
and should be taken into account for a realistic simula-
tion of Titans atmosphere. So far, the only consensus
established on methane photodissociation at Lyman-a
concerns the electronic state in which methylene frag-
ments are produced. Indeed, several studies, Masanet
and Vermeil (1975), Lee and Chiang (1983), Wang et al.
(2000), clearly concluded that CH2 is formed in the
(a1A1) state. We can also point out that there are few
experimental data deduced from the direct analysis of
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hydrocarbon fragments. The main reason is that the
detection is quite complex but it may be a complemen-
tary way to fully understand methane VUV photolysis.
3. Photochemical models
Numerous theoretical models have been built to ex-
plain and predict the chemical evolution of species in
methane-rich atmospheres. All these models consider a
straightforward photochemical scheme initiated by
methane photolysis followed by radical–radical and rad-
ical–molecule reactions that eventually lead to the for-
mation of complex hydrocarbons. This paragraph
illustrates how the knowledge of the possible photofrag-
ment branching ratios has influenced the description of
CH4 chemistry in models. We will focus our review on
photochemical models of Titans atmosphere. For the
first time, we give a compilation of all determined pro-
files of computed mixing ratios as a function of altitude
(Fig. 1). Then, we will be able, on one hand, to comment
on how the theoretical data obtained by the available
photochemical models fit the observations (ISO data
for hydrocarbons, Coustenis et al., 2003) and, on the
other hand, to compare the output of models
themselves.
A model for Jupiters atmosphere, mainly composed
of hydrogen and a few percentage of methane, has been
first developed by Strobel (1969) and adapted few years
later to simulate Titans atmosphere (Strobel, 1974). Al-
len et al. (1980) updated the chemical part of this first
model with the inclusion of the catalytic dissociation
of CH4 by C2H2 and the formation of polyynes as the
precursory molecules for the haze layer on Titan. In
the light of the scientific findings from the Voyager mis-
sion, in particular the predominance of nitrogen, Strobel
(1982) constructed an updated model for hydrocarbons
taking into account, for the first time, the photochemis-
try of N2. Those early models, are incomplete because of
the fact that methane chemistry was still poorly docu-
mented. For this reason 1CH2 radical was considered
as the main product of the methane photolysis at
Lyman-a.
A year later, a one dimensional (1D) model of Titans
atmosphere was published (Yung et al., 1984). On the
basis of a compilation of experimental studies on meth-
ane photolysis at Lyman-a (among others: Laufer and
McNesby, 1968; Rebbert and Ausloos, 1972/73; Slanger
and Black, 1982), these authors have adopted a scheme
leading to 1CH2,
3CH2 and CH fragments with respec-
tive branching ratios of 0.41, 0.51 and 0.08. The branch
(J1) (CH4 + hm! CH3 + H) was, consequently, consid-
ered as negligible. For the first time, the photochemistry
of simple molecules containing carbon, hydrogen, nitro-
gen and oxygen atoms has been investigated using up-
dated chemical schemes and new estimates of a
number of key rate coefficients. Proper exospheric
boundary conditions, vertical transport and condensa-
tion processes at the tropopause have been incorporated
into the model. Starting with N2, CH4 and H2O, and
including interactions with ultraviolet sunlight, energetic
electrons, and cosmic rays, the vertical profiles of the
abundance of all the minor compounds detected by
Voyager have been calculated. The authors have then
compared the calculated profiles with the observed mix-
ing ratios (UVS, IRIS and radio-occultation data of
Voyager 1 and 2 missions) and have concluded that, ex-
cept for C2H4, CH3C2H, C3H8 and C4H2, their model
successfully accounts for all the species.
Nevertheless, the scheme for methane photolysis used
by Yung et al. (1984) has been ruled out by the experi-
mental study of Mordaunt et al. (1993). As detailed in
Section 2.2, these authors have proposed two schemes
which differ in the importance of CH2 versus CH forma-
tion, CH3 being given in both cases as the main frag-
ment formed from the 121.6 nm dissociation of CH4.
This prediction that methylene radical can be expected
as the major product has repercussions on models of
the outer planets and Titans atmospheres. In the case
of the Saturns satellite, the new scheme for methane
where CH3 production dominates has been adopted.
Toublanc et al. (1995) built a photochemical model of
Titans atmosphere whose main objective was to im-
prove the fit of the data obtained by new evaluations
of Voyager spectra (Coustenis et al., 1989, 1991) and
new observations from Earth (Tanguy et al., 1990). De-
spite many other improvements, in particular concern-
ing the radiative transfer in the atmosphere, the model
was not able to explain the mixing ratios observed for
C2H4, CH3C2H and C4H2 compounds.
An other photochemical model was developed by
Lara et al. (1996). This model makes use of the second
scheme for methane photolysis proposed by Mordaunt
et al. (1993) as well as many updated reaction rates.
Moreover, it includes a more realistic treatment of phys-
ical processes that are supposed to occur in the atmo-
sphere (condensation processes at the tropopause,
deposition of water in the atmosphere from meteoritic
ablation, and dissociation of N2 by EUV wavelengths
(k < 80 nm) and by galactic cosmic rays impacts). Most
species, except C3Hn hydrocarbons, are reasonably well
reproduced, since their mixing ratios fall within the error
bars of Voyager observations.
In 1996, Romani re-examined the available experi-
mental studies on methane photolysis at Lyman-a. Set-
ting arbitrarily the (J5) branching ratio to zero, this
author proposed a scheme quite similar to the second
branching ratio scheme of Mordaunt et al. (1993)
(q(J1) = 0.41, q(J2) = 0.38, q(J3) = 0.093, q(J4) = 0.10)
(Table 3). Nevertheless, this result was questioned by
Smith and Raulin (1999) theoretical work. Indeed, these
authors, took into account the most recent measurements
262 C. Romanzin et al. / Advances in Space Research 36 (2005) 258–267
294 Annexe F. Autres publications
Art.5
of H atoms and H2 yields in the photolysis of methane
(Heck et al., 1996: q(J1) = 0.66, q(J2) = 0.22, q(J5) =
0.11; Brownsword et al., 1997: U(H) = 0.47 ± 11) and
provided new quantum yields for the five pathways
(q(J1) = 0.41, q(J2) = 0.38, q(J3) = 0.093, q(J4) = 0.10).
The latter are in good agreement with Brownsword
et al. (1997) experimental results (Table 3). Because of
these contradictory results both schemes have been tested
in the first 2D latitude–altitude photochemical and trans-
port model developed by Lebonnois et al. (2001). This
model has been built in order to investigate seasonal vari-
ations of the composition of Titans low stratosphere. It
uses an updated photochemistry based on Toublanc et al.
(1995) original work but without oxygen compounds.
Whatever scheme is used (Mordaunt et al., 1993 or Smith
Fig. 1. Hydrocarbon abundances from various photochemical models. All panels shown in this figure include six different profiles with the associated
labels: Yung et al. (1984) (solid line), Toublanc et al. (1995) (dashed line), Lara et al. (1996) (dotted line), Dire (2000) (dot dashed line), Lebonnois
et al. (2001) (double dot dashed line) and Wilson and Atreya (2004) (dot segmented line). Reticles represent the stratospheric ISO observations
including error bars in abundance and altitude (Coustenis et al., 2003).
Table 3
Theoretical determinations of branching ratio scheme compared to the
experimental ones
J1 J2 J3 J4 J5 Comments
Romani
(1996)
0.41 0.28 0.00 0.21 0.10 cf. Mordaunt
et al. (1993)
Smith and
Raulin (1999)
0.41 0.53 0.00 0.00 0.06 cf. Brownsword
et al. (1997)
C. Romanzin et al. / Advances in Space Research 36 (2005) 258–267 263
295
Art.6
and Raulin, 1999), the model gives similar results except
in the very high atmosphere. The latitudinal variations of
most species observed by Voyager 1 are well fitted, never-
theless, discrepancies are observed for ethylene C2H4,
cyanoacetylene (HC3N), diacetylene (C4H2) and cyano-
gene (C2N2) and are attributed to problems in the chem-
ical scheme.
The methane photolytic scheme chosen by Dire for
his 2D model (Dire, 2000) is based on the experimental
work provided by Heck et al. (1996). Although mixing
ratios derived from this model for ethane and propane
agree with Voyager IRIS data, the model overestimates
the abundances of acetylene (C2H2) and ethylene (C2H4)
and, moreover, of diacetylene (C4H2). The author could
not explain which parameter (dynamics, photochemical
or diffusion) used in the model was responsible for these
discrepancies, except for acetylene and ethylene for
which the absence of a chemical reaction may explain
the retrieved high mixing ratios.
As the most recent studies have not answered the is-
sue of methane photolytic product yields at Lyman-a,
Wilson and Atreya (2000) have used a 1D photochemi-
cal model with updated chemistry to investigate the sig-
nificance of these quantum yield schemes on the
hydrocarbon chemistry of Titans atmosphere. Thanks
to sensitivity studies, these authors have demonstrated
that no discrimination between schemes is possible by
just fitting the observations. Indeed, abundances of sim-
ple hydrocarbons such as acetylene (C2H2) and ethylene
(C2H4), at the observed altitudes, are not sensitive to the
choice of methane photolysis scheme. Only C3 molecules
abundances show substantial changes in their abun-
dances especially C3H6 and CH3C2H whose changes
are even surpassing observational uncertainties. The
authors have concluded that the differences in the abun-
dances among previous photochemical models are
mainly due to the chemistry and the chosen eddy diffu-
sion profiles, and not to the methane photolysis scheme.
Another issue of Wilson and Atreyas paper (2000) is
that their nominal scheme (Romani, 1996) provides an
intermediate profile among the tested schemes (Mor-
daunt et al., 1993; Smith and Raulin, 1999). That is
the reason why their latest Titans 1D photochemical
model (Wilson and Atreya, 2004) is based on this
scheme instead of the one of Brownsword et al. (1997)
even though the latter has been confirmed by the most
recent and forefront experiment performed by Wang
et al. (2000). Finally, with an improved description of
the chemistry (extensive treatment of dissociation pro-
cesses from solar photons and electrons) and the physics
(parametrization of processes including cosmic rays,
electron impacts and opacity provided by fractal haze
particles) and with an appropriate eddy diffusion profile,
this model leads to an improved but not fully satisfac-
tory fit with observational data over previous Titans
photochemical models.
In conclusion of this overview of Titans photochem-
ical models, we can only agree with Lee et al. (2000) that
‘‘a rigourous test of the theory of hydrocarbon photo-
chemistry, and a systematic comparison between these
models using a consistent set of photochemical reactions
applied to all of the atmosphere of the outer solar sys-
tem is still lacking’’. Furthermore, we have seen that
none of these models have provided a satisfactory expla-
nation for the mixing ratios of the whole set of observed
compounds, and in particular the hydrocarbons re-
ported in Fig. 1.
To go further in the knowledge of Titan chemistry,
sensibility studies are currently performed at LISA in or-
der to point out its key parameters (He´brard et al.,
2005).
4. New experiments at LISA and LPPM
Our teams (LISA and LPPM) are currently develop-
ing new experimental projects dedicated to re-examine
methane photochemistry. With that goal, we are carry-
ing out two kinds of photolysis experiments in static
conditions and in a gas flow system.
4.1. Static experiments
Classic photolysis experiments in closed cell are
performed simultaneously with theoretical models.
The experimental results are compared with the data
obtained with a 0D model using the reaction pathway
parameters (rate coefficients, branching ratios, photol-
ysis frequencies, etc.) adapted to the considered per-
fectly known physical experimental conditions,
namely pressure and temperature. Such a method al-
lows to test the accuracy of the chemical scheme used.
In the case of methane photochemistry studies, CH4,
placed in a cell at a pressure of one to few tens of
millibars, is photolysed at Lyman-a delivered by an
enclosed gas resonance light source filled with an
H2/He mixture. The evolution of the irradiated gas
mixture is analyzed by IRTF spectrometry and the
stable end-products are quantified. The chemical evo-
lution of the system is then compared with the 0D
model that uses a complete description of the CH4
dissociation scheme involved (including secondary
reactions) (He´brard et al., 2005). Thus, static experi-
ments can be a very powerful tool to highlight weak-
nesses in the description of the chemistry in
photochemical models. From our point of view, com-
parison between models and experiments is an appro-
priate way to improve our understanding of chemical
systems, and more accurate chemical schemes can be
developed through coupling these approaches. How-
ever, one has to be aware that this objective can only
be reached if experiments are performed in such
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conditions that wall-effects (Smith et al., 1999) and
leaks (Vuitton, 2002) are avoided.
4.2. Flow experiments
The flow experiments are an alternative to those per-
formed in photolysis cell as they minimize experimental
artefacts evoked above. They differ also from non-colli-
sional condition experiments (Section 2.2) as they allow
a chemical evolution of the system. Indeed, flow experi-
ments carried out in a laser photolysis reactor and using
Cavity Ring Down Spectroscopy (CRDS) as detection
technique, makes the measure of absolute concentra-
tions of reactive species within an evolving system possi-
ble (Berden et al., 2000). CRDS is an absorption
spectroscopy technique in which an increased decay rate
of laser intensity within a stable optical cavity is induced
by the presence of absorbing compounds within this
cavity (OKeefe and Deacon, 1988; Zalicki and Zare,
1995). This way, by scanning the wavelength of the
probe laser, one can obtain absorption spectra inasmuch
as one of the target compounds exhibits a transition in
the scanned spectral region. At a given wavelength, cor-
responding to an absorption feature of one of the com-
pounds, kinetic measurements (concentration versus
time) can also be done by collecting the data for a range
of delay intervals (typically 0–1000 ls) between the pho-
tolysis and probe laser pulses (Atkinson and Hudgens,
1997). Currently, experiments are performed in order
to probe and compare the CH fragment production
(through its A X transition at 431 nm) from two ener-
getically equivalent photolysis processes, i.e., a single
photon process at 121.6 nm (Lyman-a), and a two-pho-
ton process at 248 nm.
5. Conclusion
Despite the fact that methane photolysis has been the
subject of many theoretical and experimental studies, a
complete understanding of the process has not been
achieved yet. As we have shown, the available literature
provides contradictory values for the branching ratios
of the various possible CH4 photolysis pathways at
Lyman-a.
Photochemical models of Titans atmosphere have
been built using alternatively the most recent methane
photodissociation scheme proposed by experimental-
ists or theoreticians, but none of those models have
given satisfactory fits for the whole set of observed
compounds. Indeed, a comprehensive description of
the hydrocarbon photochemistry is still a great chal-
lenge. Sensitivity studies on the choice of methane
photolysis scheme done by Wilson and Atreya (2000)
have shown that no observational constraints are able
to discriminate between those schemes. The reason is
that the chemical system is very complex and discrep-
ancies between observational and theoretical data can-
not be attributed to the very primary step of the
process.
As reported above, different schemes for the methane
photolysis have been adopted to fit the available observa-
tions of Titan. However, continuous effort in conducting
laboratory measurements under conditions applicable to
Titans atmosphere (especially low temperature and low
pressure measurements) is still necessary. Thus, experi-
ments should be performed in order to test, on one hand,
the reliability of the description of critical reaction path-
ways and, on the other hand, the accuracy of kinetic
parameters (absorption cross-sections, quantum yields
and rate constants).
A more accurate chemical scheme could be then
developed by coupling theoretical and experimental ap-
proaches. For example, following the photochemical
evolution of a simple gas mixture can provide quantita-
tive data which can be directly used to test a restricted
part of the chemical scheme used in photochemical mod-
els. This is the method we use in order to determine the
relative contributions of the different channels to meth-
ane photodissociation. In parallel, we are working on
the direct detection and quantification of fragments is-
sued from methane photolysis at Lyman-a and 248 nm
by laser CRDS spectroscopy techniques (see Section
4.2.).
These studies are the first step of a new program
named SETUP (a french acronym for Experimental
and Theoretical Simulations Useful for Planetology),
that couples laboratory experiments and theoretical
studies in order to refine the theoretical description of
the processes involved in Titans atmosphere. The exper-
imental device, currently under development, consists of
a reactor where the initial gas mixture, representative of
the main composition of the atmosphere: CH4/N2 (2/
100), will be submitted simultaneously, for the first time,
to both major energy sources that are responsible for the
chemical evolution of Titans atmosphere: electrons and
photons. Cold plasma and UV irradiation (248 nm) will
be respectively used to dissociate N2 and CH4 (by a two-
photon mechanism). Time-resolved analysis of the
resulting gas sample will be done by means of spectro-
scopic methods.
This work should provide adequate kinetic data and
appropriate reaction pathways in order to improve
models and therefore to enhance our knowledge of
Titan complex atmospheric chemistry.
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ABSTRACT 
Since the first Voyager data , Titan, the largest satellite of Saturn and only satellite in the solar system having a dense 
atmosphere, became one of the key planetary bodies for astrobiological studies, due to: i) its many analogies with planet 
Earth, in spite of much lower temperatures, ii) the already well observed presence of an active organic chemistry, 
involving several of the key compounds of prebiotic chemistry, in the gas phase but also assumed to occur in the solid 
phase through the haze particles. And the potential development of a prebiotic chemistry in liquid water, with a possible 
water ocean in its internal structure, and the possible episodic formation of small liquid water bodies for short but not 
negligible time duration at the surface (from the melting of surface water ice by impact). Iii) the resulting possibility that 
life may have emerged on or in Titan and may have been able to adapt and to persist.  These aspects are examined with 
some of the associated questions on the basis of the already available Cassini-Huygens data.  
Keywords: astrobiology, Cassini-Huygens, prebiotic chemistry, primitive Earth, Tholins, Titan 
1. INTRODUCTION
Beyond the Earth, which is still the only planetary body where we are sure that life is present, there are many other 
bodies of astrobiological interest in the solar system. There are those where extraterrestrial life (extinct or extant) may be 
present, and which thus would offer the possibility of discovering a second genesis, and studying the nature and 
properties of these extraterrestrial living systems, and the environmental conditions which allowed their origin, 
development and persistence. Mars and Europa seem to be the best place for such a quest. On the other hand, there are 
planetary bodies where a complex organic chemistry is going on. The study of such chemistry can help us to better 
understand the general chemical evolution in the universe and more precisely the prebiotic chemical evolution on the 
primitive Earth. Comets are probably the best example, specially considering that their organic content may have been 
also involved in the prebiotic chemistry on the primitive Earth.  
Titan, the largest satellite of Saturn may cover these two complementary aspects and is thus a key target for 
astrobiological researches.  Moreover, with an environment very rich in organics, it is one of the best planetary 
environments to study prebiotic-like chemistry at a full planetary scale. Moreover, Titan presents many analogies with 
the Earth and studying Titan today may give us information on the conditions and processes which occurred on the Earth 
four billion years ago. In addition, models of the internal structure of Titan strongly suggest the presence of a large 
permanent subsurface water ocean, and the potential for extant life. 
Since the Voyager flyby’s of Titan in the early 1980’s, our knowledge of this exotic place, the only satellite of the solar 
system having a dense atmosphere, has indeed been improved. The vertical atmospheric structure has been determined, 
and the primary chemical composition, trace compounds, and especially organics constituents described. Additional 
organics have also been identified later on by ground based observation and by the European Infrared Space Observatory 
satellite. Other ground based and Hubble observations have also allowed a first mapping of the surface, showing a 
heterogeneous milieu. However, at the beginning of the millennium, many questions still remained concerning Titan and 
its astrobiological aspects. What is the origin of its dense atmosphere? What is the source of methane? How complex is 
the organic chemistry? What is the chemical composition of the aerosols which are clearly present in the atmosphere 
(and even mask the surface in the visible wavelengths)? What is the chemical composition of Titan’s surface? What is 
the nature of the various potential couplings between the gas phase the aerosol phase and the surface and their role in the 
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chemical evolution of the satellite and its organic chemistry?  How close are the analogies between Titan and the 
primitive Earth? Is there life on Titan?  
 Table 1.  Cassini-Huygens Science Instruments and IDS's and  the potential astrobiological return of their investigation 
______________________________________________________________________________ 
Cassini Instruments and     P.I., Team Leader           Astrobiological    
InterDisciplinary  Programs   or IDS              Return 
______________________________________________________________________________ 
Optical Remote Sensing Instruments
Composite Infrared Spectrometer (CIRS) V. Kunde/M. Flasar  USA +++ 
Imaging Science Subsystem  C. Porco          USA +++ 
Ultraviolet Imaging Spectrograph (UVIS) L. Esposito   USA ++ 
Visual & I.R. Mapping Spectrometer R. Brown   USA ++ 
Fields Particles and Waves Instruments
Cassini Plasma Spectrometer  D. Young  USA + 
Cosmic Dust Analysis   E. Grün   Germa. + 
Ion & Neutral Mass Spectrometer  H. Waite   USA +++ 
Magnetometer   D. Southwood /M. Dougherty  U.K. 
Magnetospheric Imaging Instrument S. Krimigis  USA   
Radio & Plasma Wave Spectrometer D. Gurnett  USA   
Microwave Remote Sensing
Cassini Radar    C. Elachi   USA +++ 
Radio Science Subsystem   A. Kliore   USA ++ 
Interdisciplinary Scientists
Magnetosphere and Plasma  M. Blanc   France + 
Rings and Dust    J.N. Cuzzi  USA + 
Magnetosphere and Plasma  T.I. Gombosi  USA + 
Atmospheres    T. Owen   USA +++ 
Satellites and Asteroids   L.A. Soderblom  USA ++ 
Aeronomy & Solar Wind Interaction D.F. Strobel   USA ++ 
______________________________________________________________________________ 
Huygens Instruments and   P.I. or IDS   Astrobiological 
InterDisciplinary Programs            Return 
______________________________________________________________________________ 
Gas Chromatograph-Mass Spectrometer  H. Niemann  USA +++ 
Aerosol Collector & Pyrolyser  G. Israël   France +++ 
Huygens Atmospheric Structure Instrument M. Fulchignoni  Italy ++ 
Descent Imager/Spectral Radiometer M. Tomasko  USA +++ 
Doppler Wind Experiment   M. Bird   Germa. + 
Surface Science Package   J. Zarnecki  U.K. +++ 
Interdisciplinary Scientists
Aeronomy    D. Gautier  France ++ 
Atmosphere/Surface Interactions  J.I. Lunine  USA ++ 
Chemistry and Exobiology   F. Raulin     France +++ 
The NASA-ESA Cassini-Huygens mission was designed to explore the Saturn system in great detail, with a particular 
focus on Titan, and to bring answers to these questions. Indeed, since the successful Saturn orbital insertion of Cassini on 
July 1st, 2004, and the release of the Huygens probe in Titan’s atmosphere on January 14th, 2005 (Lebreton et al, 2005) 
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many new data have already been obtained which are essential for our vision and understanding of Titan’s 
astrobiological characteristics.  This paper reviews three aspects of Titan with astrobiological importance of Titan, on the 
basis of these new data provided by Cassini-Huygens (Table 1), and complemented by theoretical modelling and 
laboratory experimental studies. 
2. ANALOGIES BETWEEN TITAN AND THE EARTH 
With a diameter of more than 5100 km, Titan is the largest moon of Saturn and the second largest moon of the solar 
system.  It is also the only one to have a dense atmosphere. This atmosphere, clearly evidenced by the presence of haze 
layers, extends to approximately 1500 km (Fulchignoni et al, 2005). Like the Earth, Titan’s atmosphere is mainly 
composed of dinitrogen, N2. The other main constituents are methane, (CH4, about 1.6% to 2.0% in the stratosphere, as 
measured by CIRS on Cassini (Flasar et al, 2005) and GC-MS on Huygens (Niemann et al, 2005) and dihydrogen (H2,
approximate 0.1%).  With surface temperatures of approximately 94 K, and an average surface pressure of 1.5 bar, 
Titan’s atmosphere is nearly five times denser than the Earth's. Despite of these differences between Titan and the Earth, 
there are several analogies that can be drawn between the two planetary bodies.  
The first resemblances concern the vertical atmospheric structure (see Table 2). Although Titan is much colder, with a 
troposphere (~94-~70 K), a tropopause (70.4 K) and a stratosphere (~70-175 K) its atmosphere presents a similar 
complex structure to that of the Earth, and also includes, as recently evidence by Cassini-Huygens, a mesosphere and a 
thermosphere. Because of a much higher density, in the case of Titan, the mesosphere extends to altitudes higher than 
400 km (instead of only 100 km for the Earth), but the shape looks very much the same. 
These analogies are linked to the presence in both atmospheres of greenhouse gases and antigreenhouse elements. 
Methane has strong absorption bands in the medium and far infrared regions corresponding to the maximum of the 
infrared emission spectrum of Titan and is transparent in the near UV and visible spectral regions. It thus can be a very 
efficient greenhouse gas in Titan’s atmosphere. Dihydrogen, which is also absorbing in the far IR (through bimolecular 
interaction) plays a similar role. In the pressure-temperature conditions of Titan’s atmosphere, methane can condense but 
not dihydrogen. Thus, on Titan, CH4 and H2 are equivalent respectively to terrestrial condensable H2O and non-
condensable CO2. In addition the haze particles and clouds in Titan’s atmosphere play an antigreenhouse effect similar to 
that of the terrestrial atmospheric aerosols and clouds (McKay et al, 1991). 
Table 2  Main Characteristics of Titan (including the HASI-Huygens data) 
Surface radius    2.575 km 
Surface gravity    1.35 m s-2  (0.14 Earth’s value) 
Mean volumic mass    1.88 kg dm-3  (0.34 Earth’s value) 
Distance from Saturn     20 Saturn radius (~1.2 x 106 km) 
Orbit period around Saturn    ~16 days 
Orbit period around Sun     ~30 years 
Atmospheric data 
   Altitude (km)     Temperature (K)               Pressure (mbar) 
Surface        0       93.7           1470 
Tropopause      42       70.4             135 
Stratopause  ~250   ~187           ~1.5 x 10-1
Mesopause  ~490   ~152           ~2 x 10-3
Indeed, methane on Titan seems to play the role of water on the Earth, with a complex cycle, which still has to be 
understood. Although the possibility that Titan is covered with hydrocarbon oceans (Lunine, 1993), is now ruled out 
(West et al, 2005), it is still possible that Titan’s surface include lakes of methane and ethane, although they have not yet 
302 Annexe F. Autres publications
Art.3
been detected by Cassini. Nevertheless, the ISS camera on Cassini has detected dark surface features near the south pole 
which could be such liquid bodies. Moreover, the DISR instrument on Huygens has provided pictures of Titan’s surface 
which clearly shows dentritic structures (Figure 1) which looks like fluvial net, in a relatively young terrain, fresh of 
crater impacts, strongly suggesting recent liquid flow on the surface of Titan (Tomasko et al, 2005). In addition, the 
Huygens GC-MS data show that methane mole fraction increases in the low troposphere (up to 5%) and reaches the 
saturation level at approximately 8 km altitude, allowing the possible formation of clouds and rain (Niemann et al, 2005). 
Furthermore, GC-MS analyses recorded a ~50% increase in the methane mole fraction at Titan’s surface, suggesting the 
presence of condensed methane on the surface near the lander. 
Other observations from the Cassini instruments clearly show a very diversified surface (Figure 2) with the presence of 
various surface features of different origins indicative of volcanic, tectonic, sedimentological & meteorological 
processes.as we find on Earth. INMS on Cassini and GC-MS on Huygens have detected the presence of argon  in the 
atmosphere. Similarly to the Earth atmosphere, the most abundant isotope is 40Ar, which comes from the radioactive 
decay of 40K. Its stratospheric mole fraction is about 4x10-5, as measured by GC-MS (Niemann et al 2005). This strongly 
suggests that Titan’s atmosphere is a secondary atmosphere, produced by the degassing of trapped gases. Since N2
cannot be efficiently trapped in the icy planetesimals which accreted and formed Titan, contrary to NH3, this also 
indicates that its primordial atmosphere was initially made of NH3. Ammonia was then transformed into N2 by photolysis 
and/or impact driven chemical processes (Owen, 2000; Gautier and Owen, 2002). The  14N/15N ratio measured in the 
atmosphere by INMS and GC-MS (183 in the stratosphere) is 1.5 times less than the primordial N and indicates that 
several times the present mass of the atmosphere was probably lost during the history of the satellite (Niemann et al, 
2005). Since such evolution may also imply methane transformation into organics, this may be also the indication of 
large deposits of organics on Titan’s surface.   
Fig.1. Channel networks,  highlands and dark-bright interface seen by the DISR instrument on Huygens at 6.5 km altitude. 
Credit: ESA/NASA/JPL/University of Arizona 
Analogies can also be made between the organic chemistry which is very active now on Titan and the prebiotic 
chemistry which was active on the primitive Earth. In spite of the absence of permanent bodies of liquid water on Titan’s 
surface, both chemistries are similar. Several of the organic processes which are occurring today on Titan imply some of 
the organic compounds which are considered as key molecules in the terrestrial prebiotic chemistry, such as hydrogen 
cyanide (HCN), cyanoacetylene (HC3N) and cyanogen (C2N2).  
In fact, with several % of methane in dinitrogen, the atmosphere of Titan is one of the most favourable atmospheres for 
prebiotic synthesis, as shown by Miller’s experiments. Until recently, such atmosphere composition was supposed to be 
far from that of the primitive Earth. However, new modelling of the hydrogen escape in the primitive atmosphere of the 
Earth suggest that it may have being much richer in hydrogen and methane than previously thought (Feng et al, 2005). 
This suggest that Titan maybe even more similar to the primitive Earth than we thought.  
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Figure 2.  Titan, seen by Cassini narrow-angle camera shows a very diversified surface, with bright (like the so-called “Xanadu”
region in the middle of the picture) and darker areas. 
Image Credit:   NASA/JPL/Space Science Institute 
3. A COMPLEX PREBIOTIC-LIKE CHEMISTRY 
In the atmosphere of Titan, CH4 chemistry is coupled with N2 chemistry producing the formation of many organics – 
hydrocarbons and N-containing organic compounds - in gas and particulate phase. Those are hydrocarbons, nitriles and 
complex refractory organics.  Several photochemical models describing the chemical and physical pathways involved in 
the chemical evolution of the atmosphere of Titan and estimating the resulting vertical concentration profiles of the 
different involved molecules have been published for the last 20 years. For a review, see the most recent publications and 
the included references (lebonnois et al, 2001; Wilson & Atreya, 2004; Hébrard et al, 2005).  The whole chemistry starts 
with the dissociation of N2 and CH4 through electron and photon impacts. The primary processes allow the formation of 
C2H2 and HCN in the high atmosphere. These molecules play a key role in the general chemical scheme: once they are 
formed, they diffuse down to the lower levels where they allow the formation of higher hydrocarbons and nitriles. 
Additional CH4 dissociation probably also occurs in the low stratosphere through photocatalytic processes involving 
C2H2 and polyynes.  
Another approach, very complementary of photochemical modelling, to study Titan’s organic chemistry is to develop 
simulation experiments in the laboratory. These experiments seem to well mimic the real processes since recent 
experiments, carried out in particular at LISA, produce all the gas phase organic species already detected in Titan’s 
atmosphere, within the right orders of magnitude of relative concentration for most of them. Such observation 
demonstrates the validity of these recent experimental simulations. The experiments also produce many other organics 
which can be assumed to be also present in Titan’s atmosphere. Thus, simulation experiments appear as a very useful 
guide for further searches (both by remote sensing & in situ observations).  The gas phase but also the aerosol phases are 
concerned by such an extrapolation. 
In the gas phase, more than 150 different organic molecules have been detected in the simulation experiments (Coll et al, 
1998, 1999a). These global simulations of Titan’s atmospheric chemistry use an open reactor flown by a low pressure 
N2-CH4 gas mixture. The energy source is a cold plasma discharge producing mid-energy electrons (around 1-10 eV). 
The gas phase end products (molecules) are analyzed by IRFTS (InfraRed Fourier Transform Spectroscopy) and GC-MS 
(Gas Chromatography and Mass Spectrometry) techniques; the transient species (radicals and ions) are determined by on 
line UV-visible spectroscopy. The evolution of the system is also theoretically described using coupled physical and 
chemical (ions and neutrals) models.  The identified organic products are mainly hydrocarbons and nitriles. The absence 
at a detectable level of molecules carrying amino groups, like amines, with the exception of ammonia, must be 
highlighted. These experiments have allowed the detection of all gaseous organic species observed on Titan, including 
C4N2, (Coll et al. 1999b). Among the other organics formed in these experiments and not yet detected in Titan’s 
atmosphere, one should note the presence of polyynes (C4H2, C6H2, C8H2) and probably cyanopolyyne HC4-CN. These 
compounds are also included in photochemical models of Titan’s atmosphere, where they could play a key role in the 
chemical schemes allowing the transition from the gas phase products to the aerosols. Recent experiments on N2-CH4
mixtures including CO at the 100 ppm level (Bernard et al, 2003; Coll et al, 2003) show the incorporation of O atoms in 
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the produced organics, with an increasing diversity of the products (more than 200 were identified). The main O-
containing organic compound is oxirane (also named ethylene oxide), (CH2)2O which appears as a good candidate to 
search for in Titan’s atmosphere. These studies also show the formation of ammonia at noticeable concentration, opening 
new avenues in the chemical schemes of Titan’s atmosphere. 
Table 3. Main composition of Titan’s stratosphere, trace components already detected and comparison with the products of 
laboratory simulation experiments (Maj= major product ; ++: abundance smaller by one order of magnitude ; +: 
abundance smaller by two orders of magnitude). 
_____________________________________________________________________
       Stratosphere Mixing Ratio          Production in 
Compounds       (E=Equ.; N=North Pole )          Simulation Experiments  
_______________________________________________________________________________ 
Main constituents
  Nitrogen N2    0.98  
  Methane CH4   0.02  
  Hydrogen H2   ~0.001 
Hydrocarbons
  Ethane C2H6    1.3 x 10
-5 E           Maj.  
  Acetylene C2H2    2.2 x 10
-6 E    Maj.  
  Propane C3H8   7.0 x 10
-7 E      ++ 
  Ethylene C2H4    9.0 x 10
-8 E      ++ 
  Propyne C3H4    1.7 x 10
-8 N        +
  Diacetylene C4H2   2.2 x 10
-8 N         + 
  Benzene C6H6    few  10
-9    +  
N-Organics
  Hydrogen cyanide, HCN   6.0 x 10-7 N     Maj. 
  Cyanoacetylene HC3N  7.0 x 10
-8 N      ++ 
   Cyanogen C2N2    4.5 x 10
-9 N        + 
   Acetonitrile CH3CN   few  10
-9        ++ 
   Dicyanoacetylene C4N2  Solid Phase N         + 
O-Compounds /Noble gases
   Carbon monoxide CO  2.0 x 10-5
   Carbon dioxide CO2  1.4 x 10
-8 E 
   Water H2O       few  10
-9
   Argon    40Ar   ~ 4x10-5
   36Ar   ~ 2x10-7
___________________________________________________________________________________ 
Simulation experiments also produce solid organics, as mentioned above, usually named tholins (Sagan and Khare, 
1979). These “Titan tholins” are supposed to be laboratory analogues of Titan’s aerosols. They have been extensively 
studied since the first work by Sagan & Khare more than 20 years ago (Khare & Sagan, 1984; 1986 & refs. included). 
These laboratory analogues show very different properties depending on the experimental conditions (Cruikshank et al, 
2005). For instance, the average C/N ratio of the product varies between less than 1 to more than 11, in the published 
reports. More recently, dedicated experimental protocols allowing a simulation closer to the real conditions have been 
developed at LISA using low pressure and low temperature (Coll et al, 1998; 1999a) and recovering the laboratory 
tholins without oxygen contamination (from the air of the laboratory) in a glove box purged with pure N2. Representative 
laboratory analogues of Titan’s aerosols have thus been obtained and their complex refractive indices have been 
determined (Ramirez et al, 2002), with – for the first time - error bars. These data can be seen as a new point of reference 
to modelers who compute the properties of Titan’s aerosols. Systematic studies have been carried out on the influence of 
the pressure of the starting gas mixture on the elemental composition of the tholins. They show that two different 
chemical-physical regimes are involved in the processes, depending on the pressure, with a transition pressure around 1 
mbar (Bernard et al, 2002; Imanaka et al,, 2004).  
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The molecular composition of the Titan tholins is still poorly known. Several possibilities have been considered such as 
HCN polymers or oligomers, HCN-C2H2 co-oligomers, HC3N polymers, HC3N-HCN co-oligomers (Tran et al, 2003 & 
refs. included). However it is well established that they are made of macromolecules of largely irregular structure. Gel 
filtration chromatography of the water soluble fraction of Titan tholins shows an average molecular mass of about 500 to 
1000 Dalton ((McDonald et al., 1994). Information on the chemical groups included in their structure has been obtained 
from their IR and UV spectra and from analysis by pyrolysis-GC-MS techniques (Ehrenfreund et al., 1995; Coll et al, 
1998; Imanaka et al,, 2004; and refs; included). The data shows the presence of aliphatic & benzenic hydrocarbon 
groups, of CN, NH2 and C=NH groups. Direct analysis by chemical derivatization techniques before and after hydrolysis 
allowed the identification of amino-acids or their precursors (Khare et al,, 1986). Their optical properties have been 
determined (Khare et al, 1984; McKay, 1996; Ramirez et al, 2002; Tran et al, 2003; Imanaka et al., 2004), because of 
their importance for retrieving observational data related to Titan. Finally, it is obviously of astrobiological interest to 
mention that Stoker et al. (1990) demonstrated the nutritious properties of Titan tholins for microorganisms. 
Nevertheless, there is still a need for better experimental simulations, where the primary processes are well mimicked 
including the dissociation of dinitrogen by electron impact with energies close to the case of Titan’s atmosphere, and the 
dissociation of methane through photolysis processes. Such an experiment is currently under development at LISA, with 
the SETUP (Simulation Expérimentale et Théorique Utile à la Planétologie) programme which, in a dedicated low 
temperature flow reactor, couples N2 dissociation by electron and CH4 photodissociation by 2-photon (248 nm) laser 
irradiation, and theoretical studies, in order to improve the chemical schemes (Romanzin et al, 2005). 
Several organic compounds have already been detected in Titan’s stratosphere (Table 3). The list includes hydrocarbons 
(both with saturated and unsaturated chains) and nitrogen-containing organic compounds, exclusively nitriles, as 
expected from laboratory simulation experiments. Most of these detections were performed by Voyager observations, at 
the exception of the C2 hydrocarbons which were observed before, acetonitrile which was detected by ground 
observation in the millimetre wavelength and water and benzene which were tentatively detected by ISO. Since the 
Cassini arrival in the Saturn system, the presence of water and benzene have been unambiguously confirmed by the 
CIRS instrument. In addition, the direct analysis of the ionosphere by the INMS instrument during the low altitude 
Cassini fly-by’s of Titan shows the presence of many organic species at detectable levels (Fig. 2), in spite of the very 
high altitude (1100-1300 km).  
Surprisingly, GC-MS on board Huygens has not detected a large variety of organic compounds in the low atmosphere. 
The mass spectra collected during the descent show that the medium and low stratosphere and the troposphere are poor 
in volatile organic species, at the exception of methane. Condensation of these species on the aerosol particles is a 
probable explanation for these atmospheric characteristics (Niemann et al, 2005). These particles, for which no direct 
data on the chemical composition were available before, have been analyzed by the ACP instrument. ACP was designed 
to collect the aerosols during the descent of the Huygens probe on a filter in two different regions of the atmosphere.  
Then the filter was heated in a closed oven at different temperatures and the produced gases were analysed by the GC-
MS instrument. The results show that the aerosol particles are made of refractory organics which release HCN and NH3
during pyrolysis (Israel et al, 2005). This strongly supports the tholin hypothesis: from these new and first in situ
measurement data it seems very likely that the aerosol particles are made of a refractory organic nucleus, covered with 
condensed volatile compounds (figure 3). The nature of the pyrolysates provides information on the molecular structure 
of the refractory complex organics: it indicates the potential presence of nitrile groups (-CN), amino groups (-NH2, -NH- 
and -N<) and /or imino groups (-C=N-).
Furthermore comparison of the data obtained for the first (mainly stratospheric particles) and second (mid troposphere) 
samplings indicate that the aerosol composition is homogeneous (Israel et al, 2005). This also fits with some of the data 
obtained by DISR relative to the aerosol particle which indicates a relatively constant size distribution of the particles 
with altitude (with a mean dimension of the order of one micron). These particles sediment down to the surface where 
they likely form a deposit of complex refractory organics and frozen volatile. DISR collected the infrared reflectance 
spectra of the surface with the help of a lamp, illuminating the surface before the Huygens probe touched down. The 
retrieving of these infrared data show the presence of water ice, but no clear evidence – so far – of tholins. The presence 
of water ice is also suggested by the data of the SSP instrument (Zarnecki et al, 2005). Its accelerometer measurements 
can be interpreted as the presence of small water ice pebbles on the surface where Huygens has landed, in agreement 
with the DISR surface pictures. On the other hand, GC-MS was able to analyse the atmosphere near the surface for more 
than one hour after the touch down. The corresponding mass spectra show the clear signature of many organics, 
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including cyanogen, C3 – and C4 hydrocarbons and benzene:, indicating that the surface is much richer in volatile 
organics than the low stratosphere and the troposphere (Niemann et al, 2005). These observations are in agreement with 
the hypothesis that in the low atmosphere of Titan, most of the organic compounds are in the condensed phase. 
Fig. 2. Mass spectrum of Titan's ionosphere near 1,200 altitude. The spectrum shows signature of organic compounds including up to 
7 carbon atoms. 
Image Credit:  NASA/JPL/University of Michigan. 
Refractory
organics Small fraction of
Condensates
Figure 3: Model example of the chemical composition of Titan’s aerosol from the Huygens-ACP data 
Thus, altogether, these new data show the diversity of the locations where organic chemistry is taking place on Titan. 
Surprisingly the high atmosphere looks very active, with neutral and ion organic processes; the high stratosphere, where 
many organic compounds have already been detected before Cassini and since Cassini arrived in the Saturn system, also 
shows an active organic chemistry in the gas phase. In the lower atmosphere this chemistry seems mainly concentrated in 
the condensed phase. Titan’s surface is probably covered with frozen volatile organics together with refractory, tholin-
like, organic materials. 
Irradiating effects of cosmic rays reaching Titan’s surface may induce additional organic syntheses, particularly if part of 
these materials are dissolved in some small liquid bodies made of low molecular weight hydrocarbons (mainly methane 
and ethane). This could indeed allow the additional formation of reactive compounds such as azides as well as the 
polymerization of HCN (Raulin et al, 1995). Moreover, the interface between the liquid phase and the solid deposits at 
the surface may include sites of catalytic activity favourable to these additional chemical reactions.  
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In spite of the surface temperatures, even the presence of liquid water is not excluded. Cometary impacts on Titan may 
melt surface water ice, offering possible episodes as long as ~1000 years of liquid water (Artemieva and Lunine, 2003). 
This provides conditions for short terrestrial-like prebiotic syntheses at relatively low temperatures. Low temperatures 
reduce the rate constants of prebiotic chemical reactions, but may increase the concentration of reacting organics by 
eutectic effect which increases the rate of the reaction. In addition, the possible presence of a water-ammonia ocean in 
the depths of Titan, as expected from models of its internal structure (Tobie et al,  2005, and refs. included), may also 
provide an efficient way to convert simple organics into complex molecules, and to reprocess chondritic organic matter 
into prebiotic compounds. These processes may have very efficiently occurred at the beginning of Titan’s history (with 
even the possibility of the water-ammonia ocean exposed to the surface) allowing a CHNO prebiotic chemistry evolving 
to compounds of terrestrial biological interest. 
Even if these liquid water scenarios are false, the possibility of a pseudo biochemistry, evolving in the absence of a 
noticeable amount of O atoms cannot be ruled out, with a N-chemistry, based on “ammono” analogues replacing the O-
chemistry (Raulin and Owen, 2002). Such alternatives of terrestrial biochemistry where, in particular the water solvent 
could be replaced by ammonia or other N-compounds, have also been recently re-examined by Benner (2002) and by 
Schulze-Makuch and Irwin (2004). 
4.  LIFE ON TITAN? 
Several ways can thus be considered in Titan’s environment to drive chemistry to prebiotic chemistry and even to biotic 
systems on Titan. But if life emerged on Titan, are Titan’s conditions compatible with the sustaining of life? The surface 
is too cold and not energetic enough to provide the right conditions. However, the (still hypothetical) subsurface oceans 
may be suitable for life. Fortes (2000) has shown that there are no insurmountable obstacles. With a possible temperature 
of this ocean as high as about 260 K and the possible occurrence of cryovolcanic hotspots allowing 300 K, the 
temperature conditions in Titan’s subsurface oceans could allow the development of living systems. Even at depth of 200 
km, the expected pressure of about 5 kbar is not incompatible with life, as shown by terrestrial examples. The expected 
pH of an aqueous medium made of 15 % by weight of NH3 is equivalent to a pH of 11.5. Some bacteria can grow on 
Earth at pH 12. Even the limited energy resources do not exclude the sustaining of life.  
Taking into account only the potential radiogenic heat flow (~ 5x10
11
 W) and assuming that 1% of that is used for 
volcanic activity and 10% of the later is available for living system metabolism, Fortes (2000) estimates an energy flux 
available in the subsurface oceans of about 5 x 10
8
 W. Such a flux corresponds to the production of about 4x1011 mol of 
ATP per year and about 2x10
13
 g of biomass per year. If we assume an average turn over for the living systems in the 
order of one year, the biomass density would be 1g /m
2
. This is very small compared to the lower limit of the value of the 
biomass for the Earth (about 1000 to 10000 g m
-2
). Nevertheless, this indicates the possible presence of a limited but not 
negligible bioactivity on the satellite. The biota on Titan, if any, assuming that the living systems are similar to the ones 
we know on Earth, and based on the chemistry of carbon and the use of liquid water as solvent,  would thus be localised 
in the subsurface deep ocean. Several possible metabolic processes such as nitrate/nitrite reduction or nitrate/dinitrogen 
reduction, sulphate reduction and methanogenesis have been postulated (Simakov, 2001) as well as the catalytic 
hydrogenation of acetylene (Abbas & Schulze-Makuch, 2002; McKay & Smith, 2005).   
As expected, no sign of macroscopic life has been detected by Huygens when approaching the surface of after it landed. 
This can be concluded in particular from the many pictures taken by DISR of the same location on Titan during more 
than one hour after landing. But this does not exclude the possibility of the presence of a microscopic life. The metabolic 
activity of the corresponding biota, even if it is localized far from the surface, in the deep internal structure of Titan, may
produced chemical species which diffuse through the ice mantle covering the hypothetical internal ocean and feed the 
atmosphere. It has even been speculated in several publications that the methane we see in the atmosphere today is the 
product of biological activity (include a citation/reference here). If this was the case, the atmospheric methane would be 
notably enriched in light carbon. Indeed, on Earth, biological processes induce an isotopic fragmentation producing an 
enrichment in 12C: 12C/13C increases from 89 (the reference value, in the Belemnite of the Pee Dee Formation) to about 
91-94 depending on the biosynthesis processes. The 12C/13C ratio in atmospheric methane on Titan, as determined by the 
GC-MS instrument on Huygens is 82 (Niemann et al, 2005). Although we do not have a reference for 12C/13C on Titan, 
this low value suggests that the origin of methane is likely to be abiotic. 
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4.  CONCLUSIONS 
Although exotic life, like methanogenic life in liquid methane cannot be fully ruled out (McKay and Smith, 2005), the 
presence of extent or extinct life on Titan seems very unlikely. Nevertheless, with the new observational data provided 
by the Cassini-Huygens mission, the largest satellite of Saturn looks more than ever as a very interesting object for 
astrobiology. The several analogies of this exotic and cold planetary body with the Earth and the complex organic 
chemical processes which are going on now on Titan provide a fantastic means to better understand the prebiotic 
processes which are not reachable anymore on the Earth, at the scale and within the whole complexity of a planetary 
environment. 
The origin and cycle of methane on Titan illustrate the whole complexity of the Titan’s system. Methane may be stored 
in large amount in the interior of the satellite, under the form of clathrates (methane hydrates) trapped during the 
formation of the satellite from the Saturnian subnebula where it was formed by Fisher-Tropsch processes (Sekine et al, 
2005). It may also be produced through high pressure processes, like serpentinization allowing the formation of H2 by 
reaction of H2O with ultramafic rocks, or by cometary impact (Kress and McKay, 2004). Interestingly, those processes 
have rarely been considered in the case of the primitive Earth, although they may have contributed to a possible reducing 
character of the primordial atmosphere of our planet. , a possibility which is currently being re-examined (Feng et al, 
2005). This is an example of how Titan’s study is indeed providing new insights into terrestrial chemical evolution.  
In Titan’s atmosphere, methane is photolysed by solar UV, producing mainly ethane and tholins-like organic matter. The 
resulting life time of methane in Titan’s atmosphere is relatively short (about 10 to 30 myr). Thus methane stored in 
Titan’s interior may be continuously replenishing the atmosphere, through degassing induced by cryovolcanism which 
has been clearly evidenced from the first .images of Titan’s surface provided by the VIMS, ISS and Radar instrument on 
Cassini (Sotin et al, 2005). In any case, the methane cycle should result in the accumulation of large amounts of complex 
organics on the surface and large amounts of ethane, which mixed with the dissolved atmospheric methane should form 
liquid bodies on the surface of in the near sub-surface of the satellite.  
The Cassini-Huygens mission is far from complete. It will continue its systematic exploration of the Saturnian system up 
to 2008, and probably 2011 if the extended mission is accepted.  Numerous data of paramount importance for 
astrobiology are still expected from several of its instruments (Table 1). The CIRS spectrometer should be able to detect 
new organic species in the atmosphere during the future limb observation of Titan, especially at the pole. ISS and VIMS 
should provide a detailed picture of Titan’s surface revealing the complexity but also the physical and chemical nature of 
this surface and its diversity. Radar observation will also continue the systematic coverage of Titan’s surface which 
shows contrasted regions of smooth and rough areas, suggesting a possible shoreline. The coupled observation of the 
same regions by these instruments will be essential to better understand the geology of Titan’s surface. The already 
available data of this new, exotic and astonishing world already show that a future mission to Titan is needed if we want 
to understand the prebiotic-like chemistry which is occurring, in particular on Titan’s surface. Such a mission, with 
surface mobility (using ballooning) and surface sampling and chemical analysis is now under study. 
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Incertitudes photochimiques dans les mode`les de l’atmosphe`re de Titan :
Revue et conse´quences
Re´sume´ : La mode´lisation photochimique reste un outil essentiel pour la compre´hension des me´canismes se
de´roulant dans l’atmosphe`re de Titan. Comme dans toute autre de´marche scientifique, pour assurer la pertinence
des repre´sentations the´oriques, il est ainsi tre`s important d’e´valuer la pre´cision sur la formulation des processus
physico-chimiques e´voque´s et d’e´tudier leur sensibilite´ aux incertitudes expe´rimentales, souvent peu ne´gligeables,
attache´es aux parame`tres photochimiques imple´mente´s. Bien que fre´quemment aborde´es dans la litte´rature, les
e´tudes de sensibilite´s classiques, faisant varier chacun de ces parame`tres inde´pendamment les uns des autres, sont
peu pertinentes dans le mesure ou` elles ne reposent jamais sur des repre´sentations correctes des non-line´arite´s
inhe´rentes a` de tels mode`les.
L’objectif de ce travail de the`se est ainsi de de´velopper des mode`les aux dimensions re´duites (0D et 1D)
de l’atmosphe`re neutre de Titan en estimant pour la premie`re fois l’impact global sur les re´sultats the´oriques
des incertitudes des diffe´rents processus photochimiques dictant son e´volution. Nous nous appuyons d’abord sur
une revue exhaustive des incertitudes existantes sur les parame`tres photochimiques inclus dans un tel mode`le de
l’atmosphe`re de Titan, puis sur un traitement ade´quat des non-line´arite´s a` travers l’application d’une me´thode
de Monte-Carlo. Nous en de´duisons une repre´sentation the´orique originale de la pre´cision attache´e aux mode`les
the´oriques de cette atmosphe`re permettant d’une part des analyses pertinentes de propagation des incertitudes
sur diffe´rents parame`tres expe´rimentaux, et d’autre part des interpre´tations the´oriques et observationnelles plus
re´alistes.
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Photochemical uncertainties in modeling Titan’s atmosphere :
Review and consequences
Abstract : Theoretical models of Titan’s atmosphere require a detailed and accurate description of all important
processes relevant to its photochemistry. Particularly sensitive to the imprecision attached to the different kinetic
parameters they enclose, such modeling studies inevitably present an overall uncertainty, which is even supposed
to be contributing mostly to the discrepancies between observations and computed predictions. As in any other
scientific experiment, a rigorous evaluation of their overall uncertainty is therefore crucial if we are to place
confidence in the modeled results. Yet, traditional sensitivity studies, which simply vary each parameter in turn
and disregard any inherent nonlinearity, do not estimate it correctly.
The objective of this thesis is to develop photochemical models of Titan’s neutral atmosphere (0D and 1D) and
to assess for the first time the overall imprecision in computed results arising from uncertainties in the photoche-
mical parameters used. Through a comprehensive cross-examination of extensive photochemical rates database,
we review the different photochemical sources of uncertainties in Titan’s atmosphere modeling. By adequately
treating enclosed nonlinearities through a Monte-Carlo procedure, we are then able to assess their effect on the
computed results. Our original calculations establish that this effect could be so significant as to challenge any
comparisons with observations and any potential conclusions subsequently inferred, and advocate for substantial
efforts in promoting experimental studies which would greatly assist in developing planetary atmospheric models
that more accurately -and usefully- reproduce observations.
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